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Ta¨ssa¨ tyo¨ssa¨ tutkitaan geomagneettisen aktiivisuuden ja eri magneettisten myrskyjen ajajien va¨lista¨
yhteytta¨. Tarkastellut myrskyn ajajat ovat Maan magnetosfa¨a¨riin osuneet magneettiset pilvet vuo-
sien 2003-2006 aikana, niihin liittyva¨t sheath-alueet ja pilven ja¨lkeinen alue. Ajanjakso kuuluu
auringonpilkkujakson laskevaan vaiheeseen. Eri ajajien vaikutukset haluttiin erotella toisistaan.
Dst-indeksi on yksi ka¨ytetyimmista¨ geomagneettisista indekseista¨, joka kertoo magneettisen
myrskyn etenemisesta¨ ja voimakkuudesta. Se on kuitenkin melko hitaasti reagoiva, joten eri aja-
jien vaikutuksen erottelun parantamiseksi tutkittiin rengasvirtojen kuluttamaa tehoa. Se riippuu
Dst-indeksin muutosnopeudesta ja ottaa myo¨s huomioon virrankuljettajien va¨henemisen. Korkean
latitudin aktiivisuutta tarkasteltiin AL-indeksin avulla. Sisa¨isen magnetosfa¨a¨rin energian kulutus
voidaan kuvata AL- ja Dst-indeksien avulla, joten eri ajajien vaikutusta tutkittiin energiankulutuk-
sella ionosfa¨a¨riin ja rengasvirtaan.
Energiankulutusten suhteelliset osuudet koko tarkastelujaksolta olivat sheath-alueille, pilville ja
pilven ja¨lkeisille alueille: 19 %, 52 % ja 29 %. Vastaavat keskitehot alueittain olivat suhteessa 30 %
41 % ja 29 %. Tapauskohtaiset erot olivat suuria.
Eri ajajien aikana energia jakautui eri suhteissa energianieluihin. Energia jakautuu lineaarisessa
sovituksessa rengasvirran ja ionosfa¨a¨rin kesken sheath-alueen aikana suhteessa 0,27:1, pilvien aikana
suhteessa 0,44:1 ja pilven ja¨lkeisella¨ alueella suhteessa 0,24:1.
Kokonaisenergioita verrattiin integroituihin epsilon-parametreihin. Arvioitujen energioiden suhde
integroituihin epsilon-parametreihin oli suurempi pilven ja¨lkeisella¨ alueella kuin sheath-alueella ja
pilven alueella. Sheath-alueella tapauskohtaiset erot olivat suurimmat. Suurimmissa myrskyissa¨
epsilon-parametri kasvoi eri kertaluokkaan arvioituun energiankulutukseen na¨hden ajajasta riippu-
matta.
Myrskyja¨ verrattiin nousevan auringonpilkkuvaiheen aikaiseen tutkimukseen. Ta¨ssa¨ tyo¨ssa¨ sheath-
alueen merkitys oli pienempi, myrskyt olivat keskima¨a¨rin voimakkaampia ja pilven ja¨lkeisen alueen
merkitys korostui. Syyna¨ eroihin on luultavasti Auringon magneettisen jakson vaiheen vaikutus
pilvien polarisaatioon.
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Johdanto
Ta¨ma¨ tyo¨ ka¨sittelee magneettisia myrskyja¨ Maan magnetosfa¨a¨rissa¨ ja niiden ajajia. Ne
kuuluvat avaruusfysiikan tutkimuskohteisiin. Yleisella¨ tasolla magnetosfa¨a¨rin ja aurin-
kotuulen vuorovaikutuksen tutkimus edista¨a¨ la¨hiavaruuden tapahtumien tuntemusta.
Se auttaa ymma¨rta¨ma¨a¨n samalla myo¨s muiden planeettojen ja kuiden vuorovaikutusta
aurinkotuulen kanssa. Avainasemassa on avaruuden harva plasma, joka vastaa na¨ista¨
sa¨hko¨magneettisista ilmio¨ista¨. Aurinkotuulen plasma kuljettaa mukanaan magneet-
tikentta¨a¨ ja levitta¨a¨ Auringosta pera¨isin olevan magneettikenta¨n koko aurinkokunnan
alueelle. Suurin osa Maan magnetosfa¨a¨rin muodosta syntyy plasmassa kulkevien virto-
jen vaikutuksesta. Maan oma magneettikentta¨ antaa pohjan magnetosfa¨a¨rille. Avaruu-
den plasmojen tutkiminen edista¨a¨ myo¨s muun plasmafysiikan ilmio¨iden tuntemusta.
Avaruudessa olosuhteet ovat usein sellaiset, etta¨ maanpa¨a¨llisissa¨ kokeissa vastaavien
luominen on vaikeaa. Plasmafysiikan ilmio¨maailma on hyvin rikas, ja siihen liittyvien
teorioiden testaaminen menee eteenpa¨in uusien maanpa¨a¨llisten ja satelliittien mukana
kulkevien havaintolaitteiden kehityksen myo¨ta¨.
Tieteellisen uteliaisuuden tyydytta¨misen lisa¨ksi useilla fysiikan aloilla on merki-
tysta¨ myo¨s teknisten sovellusten kannalta. Na¨in on magnetosfa¨a¨rin ja aurinkotuu-
len va¨lisen vuorovaikutuksen tuntemuksenkin suhteen. Vaikka esimerkiksi loisteputki-
valaisimilla, plasmana¨yto¨illa¨, ja plasmaan perustuvilla pinnoitus ja tyo¨sto¨menetelmilla¨
teollisuudessa, ei ole aivan suoraa yhteytta¨ magnetosfa¨a¨riin ja aurinkotuuleen, niin mo-
nenlainen avaruustekniikka on suoremmin riippuvainen nimenomaan magnetosfa¨a¨rin
plasman ilmio¨iden tuntemuksesta. Satelliittien elektroniikka joutuu monesti kovalle ra-
situkselle joutuessaan tekemisiin energisten varauksellisten hiukkasten kanssa. Satel-
liittien ja niiden radan suunnitteluvaiheessa ta¨ytyy tieta¨a¨ avaruudessa vallitsevat olo-
suhteet, jotta osataan rakentaa niita¨ vastaavat rakenteelliset ratkaisut. Esimerkiksi
geostationa¨a¨risella¨ radalla liikkuvat tietoliikennesatelliitit saattavat joutua suoraan
aurinkotuuleen suurimpien Auringon massapurkausten yhteydessa¨. Normaalisti mag-
netosfa¨a¨ri esta¨a¨ aurinkotuulen pa¨a¨syn niin la¨helle Maata, mutta massapurkauksista
pera¨isin olevat hiukkaset voivat tyo¨nta¨a¨ magnetosfa¨a¨rin etureunaa la¨hemma¨s Maata
ja geoastationa¨a¨risen radan sisa¨puolelle asti. Tietoliikennesatelliitteja on jopa hajon-
nut ta¨sta¨ syysta¨, vaikka usein selvita¨a¨n pelkilla¨ la¨hetysha¨irio¨illa¨. Myo¨s la¨hempa¨na¨
Maata on sa¨teilyvyo¨hykkeita¨, joissa on hyvin energisia¨ hiukkasia, ja joiden ma¨a¨ra¨ voi
muuttua myrskyjen yhteydessa¨. Ionosfa¨a¨rin plasma vaikuttaa satelliittien signaalien
kulkuun ja maanpa¨a¨lliseen radioliikenteeseenkin. Olosuhteiden ja niiden muutosten
tunteminen myrskyjen yhteydessa¨ on ta¨rkea¨a¨ paitsi tekniikalle, niin myo¨s miehite-
tyille avaruuslennoille. Hiukkassa¨teily on ionisoivana sa¨teilyna¨ terveydelle vaarallista.
Avaruussa¨a¨n ennustaminen tarkoittaa na¨iden olosuhteiden muutosten ennakointia, ja
silloin tieto Auringon toiminnasta ja sen vaikutuksesta magnetosfa¨a¨riin on ta¨rkea¨a¨.
Magnetosfa¨a¨rin ilmio¨illa¨ on merkitysta¨ myo¨s maanpa¨a¨lliselle tekniikalle, joka ei
suoraan hyo¨dynna¨ esimerkiksi satelliittien la¨hetta¨mia¨ tietoja. Ionosfa¨a¨riin ja ren-
gasvirtaan syntyva¨t virrat voivat indusoida sa¨hko¨virtoja esimerkiksi sa¨hko¨nsiirto-
verkkoihin ja pitkiin putkilinjoihin, kuten maakaasuputkiin. Putkilinjojen suunnit-
telussa ta¨ytyy huomioida sa¨hko¨virtojen aiheuttama korroosio. Sa¨hko¨nsiirtoverkot ta¨y-
tyy suunnitella siten, etta¨ ne kesta¨va¨t vaurioitumattomana suuretkin magneettiset
myrskyt. Ta¨ha¨n tarvitaan tietoja siita¨ millaisia myrskyja¨ voi olla odotettavissa. Tun-
netuimpia esimerkkeja¨ sa¨hko¨nsiirtolinjojen petta¨misista¨ on vuonna 1989 Kanadan
Quebecissa tapahtunut yhdeksa¨n tunnin sa¨hko¨katkos, joka koski yli kuutta miljoonaa
ihmista¨. Vuonna 2003 Ruotsin Malmo¨ssa sa¨hko¨njakelu keskeytyi n. 50000 ihmiselta¨.
Ta¨ssa¨ tyo¨ssa¨ tutkitaan Auringon massapurkauksissa (= CME = Coronal Mass
Ejection) syntyvien magneettisten pilvien rakennetta ja niiden yhteytta¨ geomagneet-
tiseen aktiivisuuteen. Magneettiset pilvet vuorovaikuttavat ympa¨ro¨iva¨n aurinkotuulen
kanssa. Pilven etu- ja takareunalle muodostuu alueet, joiden magneettiset rakenteet
ovat myo¨s geomagneettista aktiivisuutta aiheuttavia. Tarkoitus on erotella pilven ja
ympa¨ro¨iva¨n aurinkotuulen vuorovaikutusalueet omiksi alueikseen, ja tutkia na¨iden
alueiden merkitysta¨ suhteessa magneettisiin pilviin.
Geomagneettiset indeksit kertovat magneettisista ha¨irio¨ista¨ Maan magneettiken-
ta¨ssa¨. Pelka¨sta¨a¨n niita¨ ka¨ytta¨en on vaikea erotella seuraavan alueen vaikutusta edelli-
sesta¨. Maan ympa¨ri pa¨iva¨ntasaajan ylla¨ magnetosfa¨a¨rissa¨ kulkevan rengasvirran muu-
tokset ja niiden magneettiset ha¨irio¨t muuttuvat hitaasti myrskyn kehityksen edetessa¨.
Siksi tarkastelun avuksi otettiin paremmin rengasvirran hetkellisia¨ tapahtumia kuvaa-
va yhta¨lo¨, joka kertoo rengasvirtaan kulkeutuvien hiukkasten energian kulutuksesta,
ja huomioi virrankuljettajien poistumisnopeuden. Napa-alueilla geomagneettinen ak-
tiivisuus liittyy voimakkaasti ionosfa¨a¨rissa¨ kulkeviin virtoihin. Magneettisten ha¨irio¨i-
den voimakkuutta ilmaiseville AE- ja AL-indekseille on johdettu likimain lineaari-
nen riippuvuus ionosfa¨a¨riin siirtyva¨n tehon kanssa. Koska geomagneettisten ha¨irio¨i-
den ja sisa¨isen magnetosfa¨a¨rin energian kulutukselle on olemassa na¨ma¨ yksinkertaiset
riippuvuudet, aktiivisuuden mittana ta¨ssa¨ tyo¨ssa¨ pa¨a¨tettiin ka¨ytta¨a¨ arvioitua ener-
giankulutusta. Samalla ta¨ma¨ tarjoaa mahdollisuuden verrata sisa¨isen magnetosfa¨a¨rin
energian kulutusta ja epsilon-parametria. Epsilon-parametri on melko yleisesti ka¨ytet-
ty, aurinkotuulen parametreista riippuva ja energian syo¨tto¨a¨ kuvaava empiirinen laki.
Tuloksista na¨hda¨a¨n, etta¨ magnetosfa¨a¨rin vaste aurinkotuulen muutoksiin ei ole aivan
suoraviivainen.
Aurinkotuulen parametrit on saatu Maan ja Auringon va¨lissa¨ olevien satelliit-
tien mittauksista ja geomagneettiset indeksit ovat maanpa¨a¨llisten magnetometrien
mittauksista johdettuja. Tuloksien tarkasteluosiossa energiavirtojen analyysin lisa¨ksi
kootaan tuloksia suhteessa auringonpilkkujakson vaiheeseen, ja tehda¨a¨n vertailua eri
auringonpilkkujakson vaiheen aikaisiin tuloksiin muissa tutkimuksissa.
Tyo¨n teoriaosassa ka¨yda¨a¨n la¨pi ensin hieman plasman ominaisuuksia ja mag-
netosfa¨a¨rin rakennetta, joka antaa pohjaa magneettisten myrskyjen ilmio¨iden ym-
ma¨rta¨miselle. Myrskyjen yhteydessa¨ esitella¨a¨n teoriaa, ja kytketa¨a¨n se empiirisiin
havaintoihin tutkimustulosten avulla. Tarkastelun kohteena on erityisesti sisemma¨n
magnetosfa¨a¨rin tapahtumat, eli ionosfa¨a¨rin ja rengasvirran ilmio¨t. Energiatarkasteluis-
sa ka¨ytetyt empiiriset lait seliteta¨a¨n kuvailemalla tutkimuksia, joilla ne ovat johdettu.
Ka¨ytetyt geomagneettiset indeksit ja niiden ka¨ytto¨o¨n liittyva¨t rajoitukset ka¨sitella¨a¨n
myo¨s.
Auringon tapahtumilla ja geomagneettisella aktiivisuudella on analysoitavissa ole-
va yhteys, joskin hyvin monimutkainen ja monilta osin viela¨ huonosti tunnettu.
Luku 1
Plasmafysiikkaa
Ta¨ssa¨ luvussa ka¨yda¨a¨n lyhyesti la¨pi muutamia plasmafysiikkaan liittyvia¨ ka¨sitteita¨,
jotka oleellisesti liittyva¨t magnetosfa¨a¨rin ja aurinkotuulen va¨lisen vuorovaikutuksen
ilmio¨ihin. Tarkoitus on antaa seuraavien kappaleiden lukemista varten riitta¨va¨n ym-
ma¨rretta¨va¨ kuva plasman yleisista¨ ominaisuuksista ja avaruusplasmojen yhteydessa¨
ka¨ytetta¨vista¨ ka¨sitteista¨. Seikkapera¨isemma¨t selitykset lo¨ytyva¨t useimmista plasmafy-
siikan perusteita esittelevista¨ oppimateriaaleista, esimerkiksi Physics Of Space Storms
(Koskinen, 2011) ja Johdatus plasmafysiikkaa ja sen avaruussovelluksiin (Koskinen,
2001).
1.1 Johtokeskusapproksimaatio
Tarkastellaan varauksellisen hiukkasen liiketta¨ magneettikenta¨ssa¨. Lorentzin voimaa
F L katsomalla na¨hda¨a¨n hiukkaseen kohdistuvan voiman, joka on kohtisuorassa nopeut-
ta v ja magneettikentta¨a¨ B vastaan.
F L = q(E + v ×B) (1.1)
Sa¨hko¨kentta¨ E voidaan ta¨ssa¨ alkuun olettaa nollaksi. Voimalla ei ta¨llo¨in ole magneet-
tikenta¨n suuntaista komponenttia. Koordinaatistoa, jossa magneettikenta¨n suuntainen
nopeus v|| on nolla, kutsutaan johtokeskuskoordinaatistoksi. Ta¨ssa¨ koordinaatistossa
nopeudella on vain magneettikentta¨a¨ vastaan kohtisuora komponentti v⊥, ja hiukka-
nen liikkuu ympyra¨rataa magneettikenta¨n suuntaisen akselin ympa¨ri. Jos magneet-
tikenta¨n suuntainen komponentti poikkeaa nollasta, hiukkasen rata on ruuviviiva, eli
helikoni. Nopeuden jakamista magneettikenta¨n suuntaiseen ja sita¨ vastaan kohtisuo-
raan komponenttiin kutsutaan johtokeskusapproksimaatioksi. Ruuviviivan nousukul-
ma α saadaan kaavasta
tan(α) =
v⊥
v||
(1.2)
1.2 Magneettinen pullo
Hiukkasen ympyra¨liikkeeseen liittyva¨ magneettinen momentti µ voidaan kirjoittaa
hiukkasen aiheuttaman virran I ja sen sisa¨a¨n sulkeman pinta-alan pir2L tulona:
µ = Ipir2L =
1
2
mv2⊥
B
=
W⊥
B
, (1.3)
1
jossa rL on ympyra¨liikkeen Larmorin sa¨de jaW⊥ on liike-energia magneettikentta¨a¨ vas-
taan kohtisuoraan. Magneettinen momentti on tarkemmin ottaen vektorisuure, mutta
ta¨ssa¨ tyo¨ssa¨ ka¨yteta¨a¨n magneettisen momentin itseisarvoa.
Koska magneettikentta¨ ei tee tyo¨ta¨ varaukselliselle hiukkaselle, kokonaisliike-ener-
gia sa¨ilyy. Kokonaisenergian sa¨ilymista¨ ka¨ytta¨en voidaan osoittaa, etta¨ hiukkasen
kulkiessa hitaasti muuttuvassa magneettikenta¨ssa¨, ympyra¨liikkeen sisa¨a¨n sulkema mag-
neettivuo ja magneettinen momentti sa¨ilyy (Koskinen, 2011). Oletetaan johtokeskuk-
sen kulkevan magneettikenta¨n suuntaisesti kohti voimakkaampaa magneettikentta¨a¨
kuvan 1.1 mukaisesti. Edella¨ mainittuja invariantteja suureita ka¨ytta¨en nyt voidaan
kirjoittaa:
v⊥ = sin(α)v, µ =
mv2 sin2(α)
2B
, v2 ∝ W ⇒ sin
2(α1)
sin2(α2)
=
B1
B2
(1.4)
Kun johtokeskus kulkee kohti kasvavaa kentta¨a¨, nousukulma kasvaa kunnes se on
90 astetta. Sijoittamalla 90 astetta edelliseen kaavaan α2 tilalle, saadaan ma¨a¨riteltya¨
yhta¨lo¨ siita¨ kuinka suuri magneettikenttien suhde alussa ja lopussa pita¨a¨ olla kul-
lakin alkukulmalla α1, jotta johtokeskus pysa¨htyy. Magneettisesta momentista joh-
tuen johtokeskus kokee epa¨homogeenisessa kenta¨ssa¨ voiman, jonka magneettikenta¨n
suuntaista komponenttia kutsutaan peilivoimaksi (Koskinen, 2011):
F = −µ∇||B (1.5)
Johtokeskus palaa takaisin, ja ka¨a¨ntymiskohtaa kutsutaan peilipisteeksi. Voimis-
tuva magneettikentta¨ muodostaa siis magneettisen peilin johtokeskukselle. Kaksi vas-
takkaista peilia¨ muodostavat magneettisen pullon, josta johtokeskus ei pa¨a¨se ulos,
vaan ja¨a¨ liikkumaan peilien va¨liin.
Kuva. 1.1: Magneettinen peili
Esimerkki magneettisesta pullosta lo¨ytyy Maan magneettikenta¨sta¨. Maan la¨hiym-
pa¨risto¨ssa¨ magneettikenta¨n muoto on dipolikentta¨. Magneettikenta¨n suuntaisesti kul-
kien la¨hella¨ napoja on voimakkaampi kentta¨ kuin niiden va¨lilla¨, ja korkeaenergisia¨
hiukkasia voi ja¨a¨da¨ loukkuun ta¨ha¨n magneettiseen pulloon. Magneettisten myrskyjen
aikana hiukkasia pa¨a¨tyy rengasvirtaan ja Van Allenin sa¨teilyvyo¨hykkeina¨ tunnetuille
alueille, joista lisa¨a¨ luvussa 3.
1.3 Kulkeutumisilmio¨t
Edella¨ olevissa tarkasteluissa johtokeskus ei kulkenut magneettikentta¨a¨ vastaan kohti-
suoraan. Ulkoisen voiman vaikutuksesta johtokeskus voi kuitenkin siirtya¨ myo¨s mag-
neettikentta¨a¨ vastaan kohtisuoraan. Liikeyhta¨lo¨ voidaan kirjoittaa Lorentzin voimaa
2
hyo¨dynta¨en muodossa:
dv⊥
dt
=
q
m
(v⊥ ×B) + F⊥
m
(1.6)
Oletetaan etta¨ kaavassa esiintyva¨ voima F⊥ aiheuttaa kulkeutumisen vakionopeudella
vD. Tehda¨a¨n muunnos v⊥ = v′⊥ + vD, jolloin liikeyhta¨lo¨ksi saadaan:
dv′⊥
dt
=
q
m
(v′⊥ ×B) +
q
m
(vD ×B) + F⊥
m
(1.7)
Kaksi viimeista¨ termia¨ kumoavat toisensa johtokeskuskoordinaatistossa, joten pienella¨
muokkauksella kulkeutumisnopeudeksi saadaan:
vD =
F⊥ ×B
qB2
(1.8)
Kulkeutumissuunta ei ole siis voiman suuntaan, vaan sita¨ vastaan kohtisuoraan. Luetel-
laan muutama magnetosfa¨a¨rissa¨ oleellinen kulkeutumisilmio¨:
• Sa¨hko¨inen kulkeutuminen
F⊥ = qE ⇒ vE = E ×B
B2
(1.9)
Magneettisten myrskyjen yhteydessa¨ muodostuvat sa¨hko¨kenta¨t saavat korkea-
energisia¨ hiukkasia kulkeutumaan la¨hemma¨s Maata rengasvirran alueelle. Na¨ista¨
sa¨hko¨kentista¨ kerrotaan enemma¨n luvussa 3.3. Kulkeutumissuunta on varauksen
etumerkista¨ riippumaton.
• Gradienttikulkeutuminen
F⊥ = −µ∇⊥B ⇒ vG = µ
qB2
B × (∇B) = W⊥
qB3
B × (∇B), (1.10)
jossa ja¨lkimma¨inen muoto on saatu sijoittamalla magneettinen momentti µ yh-
ta¨lo¨sta¨ (1.3). Magneettikenta¨n epa¨homogeenisuus aiheuttaa magneettiseen mo-
menttiin verrannolliseen voiman, joka aiheuttaa gradienttikulkeutumisen.
• Kaarevuuskulkeutuminen
F⊥ = −mv2||
RC
R2C
⇒ vC =
−mv2||
q
RC ×B
R2CB
2
=
2W||
qB3
B × (∇B), (1.11)
jossa RC on magneettikenta¨n kaarevuussa¨de (positiivinen suunta on sisa¨kaar-
teeseen pa¨in). Voimana F⊥ ta¨ssa¨ on keskipakoisvoima, joka kuuluu hitaus-
voimiin. Se aiheutuu johtokeskuskoordinaatiston kaarevasta liikkeesta¨ sen seu-
ratessa kaarevaa magneettikentta¨a¨ (epa¨inertiaalinen koordinaatisto). Esimerkik-
si Maan dipolikenta¨n magneettiseen pulloon joutuneet hiukkaset kokevat ta¨ma¨n
hitausvoiman liikkuessaan magneettisten napojen va¨lilla¨. Ja¨lkimma¨isin muo-
to kaavassa (1.11) saadaan pienella¨ laskulla, ja oletuksella ∇ × B = 0, jo-
ka na¨yteta¨a¨n ta¨ssa¨ esimerkin vuoksi. Oletus magneettikenta¨n roottorin ∇×B
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ha¨via¨misesta¨ ei ole ta¨ysin yleispa¨teva¨, mutta antaa ensimma¨isen approksimaa-
tion esimerkiksi Maan dipolikenta¨ssa¨, kun paikalliset virrat pysyva¨t pienina¨.
Osoitetaan ensin, etta¨
RC
R2C
=
[(B · ∇)B]⊥
B2
, (1.12)
Kirjoitetaan magneettikentta¨ kaaren kohdalla sylinterikoordinaatistossa muo-
dossa B = (0, Bϕ, 0) = Bϕϕˆ, jolloin
(B · ∇)B
B2
=
(
Bϕ
∂ϕ
RC
)
Bϕϕˆ
B2ϕ
=
1
RCBϕ
(∂ϕBϕ)ϕˆ+
1
RC
(∂ϕϕˆ)
Ja¨lkimma¨isen termin sulkeissa oleva tekija¨ voidaan laskea kirjoittamalla auki
ϕˆ:n karteesiset komponetit: ϕˆ = (− sin(ϕ), cos(ϕ), 0), jolloin na¨hda¨a¨n, etta¨
∂ϕϕˆ = (− cos(ϕ), − sin(ϕ), 0) = −RˆC . Edella¨ esitettyyn kaavaan sijoittamalla
voidaan todeta (1.12), joka voidaan sijoittaa kaavaan (1.11). Magneettikenta¨n
suuntainen komponentti ha¨via¨a¨ ristitulossa. Ka¨ytta¨ma¨lla¨ Levi-Civitan symbolia
ε, yksinkertaistetaan viela¨ tekija¨a¨
[B × (B · ∇)B]i = εijkBjBl∂lBk (1.13)
Olettamalla ∂iBj = 0, kun i 6= j, eli ∇×B = 0, (1.13) muuttuu muotoon
εijkBjBk∂kBk = [B(B ×∇B)]i
(ei summausta), joka viimeistelee kaavan (1.11) viimeisen yhta¨suuruuden joh-
don.
Gradientti- ja kaarevuuskulkeutuminen (1.10 ja 1.11) voidaan summata:
v⊥ = sin(α)v, v|| = cos(α)v ⇒ vGC = W (1 + cos
2(α))
qB3
B × (∇B) (1.14)
Ta¨sta¨ na¨hda¨a¨n, etta¨ eri merkkiset varaukset kulkeutuvat eri suuntiin, ja kulkeutu-
misnopeus on verrannollinen hiukkasen energiaan. Maan la¨helle rengasvirran alueelle
geomagneettisen aktiivisuuden aikana kulkeutuneet energiset hiukkaset kulkeutuvat
eri suuntiin, varauksen merkista¨ riippuen, ja aiheuttavat siten nettovirran. Pa¨iva¨n-
tasaajan ylla¨ magneettikentta¨ osoittaa pohjoiseen ja sen gradientti Maata kohden,
joten positiiviset hiukkaset kulkeutuvat la¨nteen ja negatiiviset ita¨a¨n, aiheuttaen net-
tovirran la¨nteen. Esimerkiksi pa¨iva¨ntasaajan ylla¨ oleva rengasvirta aiheutuu na¨ista¨
kulkeutumisilmio¨ista¨.
1.4 Magnetohydrodynamiikkaa
Plasmaa voidaan ka¨sitella¨ sopivin oletuksin yhtena¨ nesteena¨. Ta¨llo¨in kuvataan yksit-
ta¨isten varauksien sijaan niiden kollektiivisia ominaisuuksia. To¨rma¨yksellisissa¨ plas-
moissa to¨rma¨ysvuorovaikutukset pita¨va¨t huolen siita¨, etta¨ jakaumafunktiot muuttuvat
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yhtena¨isiksi (la¨mpo¨tila, tiheys jne. tasoittuvat to¨rma¨yksissa¨). Siten oletus yhdesta¨ nes-
teesta¨ useiden hiukkaspopulaatioiden sijaan voi vaikuttaa luontevimmilta la¨hinna¨ to¨r-
ma¨yksellisten plasmojen kuvaamiseen. Nestekuvaus on kuitenkin hyva¨ tyo¨kalu myo¨s
to¨rma¨yksetto¨mien plasmojen tapauksessa. Ka¨ytetyt approksimaatiot ja yksineste-
muuttujat vain ta¨ytyy valita tilanteeseen sopiviksi. Magnetohydrodynamiikka (MHD)
kuvaa plasmaa yhtena¨ nesteena¨.
Olettamalla tarkasteltaviin tilanteisiin mm. kvasineutraalisuus, pieni poikkeama
tasapainotilasta, diagonaalinen painetensori, hitaat ajalliset- ja pitka¨t pituusskaalat,
voidaan MHD:n perusyhta¨lo¨iksi kirjoittaa (Koskinen, 2011):
∂ρm
∂t
+∇ · (ρmV ) = 0 (1.15)
ρm
(
∂
∂t
+ V · ∇
)
V +∇p− J ×B = 0 (1.16)
E + V ×B = J
σ
(1.17)
Edella¨ ρm on massatiheys, V on makroskooppinen nopeus, J on virrantiheys ja σ on
johtavuus. Massatiheys ρm on hiukkaslajien α yli summattu lukuma¨a¨ra¨tiheyksien nα
ja massojen mα tulo: ρm = Σ
α
nαmα, makroskooppinen nopeus V on massatiheydella¨
painotettu nopeuksien summa: V = ΣαnαmαV α
Σαnαmα
ja virrantiheys J on hiukkaslajin va-
raustiheyden ρq ja nopeuden tulo: J = Σ
α
nαqαV α. Na¨ma¨ ma¨a¨rittelyt niputtavat eri
hiukkaspopulaatiot, eli elektronit ja eri ionit, yhdeksi nesteeksi. Nopeuden aikariippu-
vuus on kirjoitettu muodossa dV
dt
= (∂t + V · ∇)V .
Ottamalla kolmannesta yhta¨lo¨sta¨ (1.17) roottori ja sijoittamalla Maxwellin yhta¨-
lo¨ista¨ Faradayn laki ∇×E = −∂tB, Ampe`ren laki ∇×B = µ0J ja magneettikenta¨n
la¨hteetto¨myys ∇ ·B = 0, saadaan induktioyhta¨lo¨:
∂B
∂t
= ∇× (V ×B) + 1
µ0σ
∇2B, (1.18)
jossa oikean puolen ensimma¨inen termi kuvaa konvektiota ja ja¨lkimma¨inen diffuusio-
ta. Na¨iden termien suhteellista merkitta¨vyytta¨ kuvataan magneettisella Reynoldsin
luvulla Rm. Oletetaan systeemin ajallisten muutosten tapahtuvan aikaskaalassa τ ,
nopeuden olevan skaalassa V , gradientin skaalan olevan L ja diffuusion aikaskaalan
olevan τd = µ0σL
2. Korvataan induktioyhta¨lo¨ssa¨ ∂/∂t → 1/τ, ∇ → 1/L, ja unohde-
taan suunnat, jolloin induktioyhta¨lo¨ muuttuu muotoon:
B
τ
=
V B
L
+
B
τd
Konvektiotermin suhde diffuusiotermiin on magneettinen Reynoldsin luku:
Rm = µ0σV L (1.19)
Tilanteissa, joissa magneettinen Reynoldsin luku on suuri, eli diffuusio on pienta¨,
vierekka¨iset plasmaelementit pyrkiva¨t pysyma¨a¨n keskena¨a¨n saman kentta¨viivan alueel-
la ajan hetkesta¨ toiseen. AvaruusplasmojenRm on yleensa¨ suuri. Ta¨llo¨in voidaan toisin
sanoa, etta¨ plasma ja kentta¨ ovat ja¨a¨tyneita¨ toisiinsa. Kenta¨n virtaaminen plasman
mukana on usein hyo¨dyllinen ka¨site, kuten magnetosfa¨a¨rin konvektiota ka¨sitteleva¨ssa¨
luvussa huomataan.
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1.5 Rekonnektio
Plasman ilmio¨ita¨ voidaan usein kuvata seka¨ nestekuvassa etta¨ hiukkaskuvassa. Na¨in
on myo¨s rekonnektion kanssa. Tulokset ovat ta¨ssa¨kin tapauksessa oleellisilta osin yh-
tenevia¨. Ta¨ssa¨ kappaleessa rekonnektiota ka¨sitella¨a¨n MHD-kuvauksella.
Ja¨a¨tymisehto, eli vierekka¨isten plasmaelementtien pysyminen saman vuoputken
alueella, mahdollistaa magnetosfa¨a¨rin kerroksellisen rakenteen, jossa suhteellisen ohu-
etkin magneettikenttien suuntaiset kerrokset pysyva¨t erilla¨a¨n. Ominaisuudet tasoit-
tuvat helpoiten magneettikenta¨n suunnassa. Havainnoista kuitenkin tiedeta¨a¨n, etta¨
esimerkiksi aurinkotuulesta ”vuotaa” plasmaa Maan magnetosfa¨a¨riin niiden va¨lisen
rajapinnan la¨pi. Ta¨ma¨n selitta¨misessa¨ ehka¨ ta¨rkein mekanismi on rekonnektion peri-
aate (sana rekonnektio viittaa uudelleen kytkeytymiseen).
Vaikka rajapintojen eri puolilla magneettikenta¨t ovat rajapintojen suuntaiset, nii-
den ei tarvitse olla samansuuntaiset. Jos magneettikenta¨t ovat vastakkaissuuntaiset,
rajapinnassa magneettikenta¨t kumoavat toisensa, jolloin magneettikentta¨ ei ohjaa
hiukkasten kulkua. Rajapintaan muodostuu diffuusioalue, jonka yli plasma voi vir-
rata. Sweetin ja Parkerin 50-luvulla esitelty rekonnektiomalli perustuu ta¨llaiseen dif-
fuusioalueeseen (Koskinen, 2011).
Plasman virtaus kapean diffuusioalueen la¨pi on kuitenkin hyvin hidasta. Vuonna
1964 Petschek paranteli Sweetin ja Parkerin mallia lisa¨a¨ma¨lla¨ siihen diffuusioalueen
ympa¨risto¨o¨n sijoittuvat hitaat shokit. Suurin osa sisa¨a¨n virtaavasta plasmasta muut-
taa suuntaansa ja kiihtyy na¨illa¨ shokeilla, eika¨ plasman la¨pivirtaus rajoitu pienelle
diffuusioalueelle. Magnetohydrodynamiikan hitaan shokin ominaisuuksiin kuuluu se,
etta¨ magneettivuontiheys pienenee shokin yli. Shokkialueen ta¨ytyy magneettikenta¨n
muuttuessa toimia myo¨s virtalevyna¨ Ampe`ren lain mukaan: ∇ × B = µ0J , jolloin
plasma kiihtyy magneettisen voiman ansiosta, joka on liikema¨a¨ra¨yhta¨lo¨n (1.16) kol-
mas termi J ×B.
Sisa¨a¨nvirtausnopeus voidaan arvioida magnetohydrodynamiikan periaatteilla. Hi-
das shokki voidaan ajatella plasmassa eteneva¨na¨ ha¨irio¨na¨, joka etenee Alfve´nin aal-
tojen nopeudella. Muihin eri nopeudella liittyviin aaltomoodeihin liittyy toisen tyyp-
piset shokit. Alfve´nin nopeus on nopeus, jolla magneettikenta¨n ha¨irio¨ etenee mag-
neettikenta¨n suuntaisesti poikittaisena aaltona. Jotta hidas shokki pysyy paikoillaan
rekonnektioalueella Petschekin mallissa, sisa¨a¨nvirtauksen nopeuden kohti shokin nor-
maalia ta¨ytyy olla sama kuin Alfve´nin aallon nopeus magneettikenta¨n suuntaisesti.
Tarkemmat tarkastelut osoittavat sisa¨a¨nvirtauksen suurimmaksi nopeudeksi 0, 1 vA.
Ta¨sta¨ rekonnektiomallista on myo¨s edelleen kehitettyja¨ malleja. 1970-luvun alussa
Sonnerup kehitti mallin, jossa hitaiden shokkien ulkopuolella on nopeat shokit, jol-
loin rekonnektioprosessi voi ka¨sitella¨ viela¨ suurempia virtausnopeuksia. Perusidea on
kuitenkin hyvin samankaltainen Petschekin mallin kanssa, sisa¨lta¨en Sweetin ja Parke-
rin mallin neutraaliviivan ja diffuusioalueen.
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Luku 2
Magnetosfa¨a¨ri
Ta¨ssa¨ kappaleessa kuvaillaan se ympa¨risto¨, jossa ta¨ma¨n tyo¨n varsinaiseen aiheeseen
kuuluvat geomagneettiset myrskyt tapahtuvat. Ta¨ssa¨ kappaleessa pysytella¨a¨n melko
yleisella¨ tasolla, ja tarvittavat yksityiskohdat sisa¨ltyva¨t seuraaviin lukuihin.
2.1 Magnetosfa¨a¨rin rakenne
Maan oma magneettikentta¨ on dipolikentta¨, jonka magneettiset navat on melko la¨hella¨
pyo¨rimisakselin napoja. Niiden va¨linen kulma on noin 11◦, mutta dipolin magneettinen
napa vaeltaa hieman vuosien mittaan (Dipolin navat sijaitsevat hieman eri paikoissa
kuin kompassin osoittaman magneettinen napa, joka vaeltaa huomattavasti dipolin ku-
vitteellista napaa enemma¨n). Maan magnetosfa¨a¨rin muoto kuitenkin poikkeaa melko
voimakkaasti dipolikenta¨n muodosta, koska aurinkotuulen magnetoituneen plasman
muodostama magneettikentta¨ muokkaa sita¨ hyvin voimakkaasti (aurinkotuulen mag-
neettikentta¨ = interplanetary magnetic field = IMF). Magnetosfa¨a¨rin ulkoreunalla, eli
magnetopausilla, magnetosfa¨a¨rin kineettinen paine on pieni magneettiseen paineeseen
na¨hden. Ilmakeha¨n painekaan ei na¨in suurilla eta¨isyyksilla¨ vaikuta, joten paine on
oleellisesti magneettisen paineen muodostama. Aurinkotuulen puolella taas dynaami-
nen paine on 1 nPa luokkaa. Magneettinen paine on paljon va¨hemma¨n. Magneettiken-
ta¨n voimakkuuden ollessa 5 nanoteslaa magneettinenpaine on n. 0,01 nPa. Paineiden
va¨linen tasapainoyhta¨lo¨ koostuu siis magnetosfa¨a¨rin magneettisesta paineesta ja au-
rinkotuulen dynaamisesta paineesta:
Kρm,SWV
2
SW cos
2(ψ) =
B2M
2µ0
, (2.1)
jossa kulma ψ on magnetopausin ja aurinkotuulen virtauksen va¨linen kulma ja kokeel-
lisesti ma¨a¨ra¨ytyva¨ vakio K ≈ 0,9. Epa¨elastiselle to¨rma¨ykselle K:n arvo olisi 1, mutta
ta¨ssa¨ se on va¨hemma¨n virtauksen ohjautuessa osittain magnetosfa¨a¨rin ohi. Alaindeksi
SW viittaa aurinkotuuleen ja M magnetosfa¨a¨riin. Aurinkotuulen ha¨iriintyminen alkaa
jo iskurintaman shokilta, joka on n. 3 RE:n eta¨isyydella¨ magnetosfa¨a¨rin etureunasta
(RE ≈ 6300 km = Maan sa¨de). Magnetosfa¨a¨rin etureunalla magnetopausin tasapaino-
eta¨isyys on noin 10 RE eta¨isyydella¨ Maasta, mutta muuttuu aurinkotuulen vaihtelun
mukaan. Voimakkaiden myrskyjen aikana tasapainoeta¨isyys voi olla geostationa¨a¨risen
radan sisa¨puolella, joka sijaitsee n. 6,5 RE eta¨isyydella¨.
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Varsinainen syy magneettikenta¨n litistymiseen on magnetopausiin, eli magnetos-
fa¨a¨rin etureunaan, Auringon puolelle syntyva¨ diamagneettinen Chapmanin ja Ferraron
virta, jonka suunta on ita¨a¨n pa¨in:
JCF =
BM
B2M
×∇pSW (2.2)
Hiukkaskuvassa virran voidaan ajatella johtuvan siita¨, etta¨ magneettikentta¨ ohjaa
varaukselliset hiukkaset eri suuntiin, jolloin muodostuu nettovirta. Virran oma mag-
neettikentta¨ heikenta¨a¨ Maan magneettikentta¨a¨ magnetopausin ulkopuolella, mutta
vahvistaa sisa¨puolella. Ta¨ma¨ vahvistuminen aurinkotuulen dynaamisen paineen kas-
vaessa na¨kyy myo¨s mittauksissa, kuten na¨hda¨a¨n myo¨hemmin Dst-indeksista¨.
Suurin osa magnetosfa¨a¨rista¨ koostuu pyrsto¨sta¨, joka jatkuu jopa 100-200 RE eta¨i-
syydelle. Pyrsto¨lohkojen vuoputki alkaa revontuliovaaleilta, jotka rajaavat Maan na-
voilta soikion muotoiset alueet. Alueen laajuus on n. 15◦ alueen keskelta¨ alkaen.
Ovaalin keskusta sijaitsee magneettisen navan yo¨puolella ja suurin osa ovaalistakin
ja¨a¨ navan yo¨puolelle. Ovaalin koko vaihtelee magneettisen aktiivisuuden mukaan,
siten ovaalin reuna ylta¨a¨ usein esimerkiksi Pohjois-Suomen leveysasteille. Pyrsto¨lohko-
jen magneettivuon kasvaessa, revontuliovaalien pinta-alat kasvavat samassa suhteessa.
Pohjoispuolen pyrsto¨lohkossa magneettikenta¨n suunta on Maata kohti ja etela¨puolen
lohkossa Maasta poispa¨in. Pysto¨lohkojen ympa¨rilla¨, magnetopausissa, plasman tiheys
on suurempi kuin lohkoissa, samoin lohkojen va¨lissa¨ olevalla plasmalevylla¨. Hiukkas-
ten lukuma¨a¨ra¨tiheys plasmalevylla¨ on n. 0,3 1/cm3 ja lohkoissa n. 0,01 1/cm3.
Dipolikenta¨sta¨ poikkeava, suurempi magneettikentta¨, muodostuu lohkojen ym-
pa¨rilla¨ kierta¨vista¨ virroista. Lohkojen ulkoreunojen virrat yhtyva¨t lohkojen va¨lissa¨ ole-
valla plasmalevylla¨. Magneettikentta¨ pienenee plasmalevyn keskustaa kohden ja vas-
taavasti hiukkastiheys kasvaa, koska magnetohyrdostaattisessa tasapainossa kineetti-
nen ja magneettinen paine ovat tasapainossa. Ampe´ren laista voidaan laskea ta¨llaises-
sa levyssa¨ kulkeva virta. Virta kulkee levylla¨ Maan pa¨iva¨puolelta katsottuna ita¨a¨n, ja
virran ta¨ytyy sulkeutua magnetopausin kautta. Plasmassa kulkevat sa¨hko¨virrat ovat
siis vastuussa magnetosfa¨a¨rin dipolikenta¨sta¨ poikkeavasta muodosta, ja energia on
pera¨isin aurinkotuulesta.
Auringon puolella ita¨a¨n pa¨in virtaava Chapmanin ja Ferraron virta sulkeutuu siten,
etta¨ se kierta¨a¨ takaisin magnetopausin yla¨- ja alakautta. Kiertojen keskivaiheille muo-
dostuu neutraalipisteet, joissa virtojen muodostama silmukka pienenee pistema¨iseksi.
Yksi piste pohjoispuolella ja yksi etela¨puolella magnetopausin etureunaa. Magneet-
tikenta¨n kannalta na¨ma¨ ovat myo¨s pisteet, joista magneettikenta¨n voimaviivat kulke-
vat suoraan revontuliovaaleille. Na¨ita¨ viivoja ympa¨ro¨iva¨ alue muodostaa napaonkalot,
joista plasmaa pa¨a¨see virtaamaan magneettikenta¨n suuntaisesti magnetosfa¨a¨riin, ja
vastaavasti ionosfa¨a¨rin plasmaa poispa¨in (ks. kuva 2.1 tai 2.2). Konvektio kuljettaa
plasmaa onkaloista muualle magnetosfa¨a¨rin kerroksiin.
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Kuva. 2.1: Magnetosfa¨a¨ri (Ro¨nnmark,
2012)
Kuva. 2.2: Magnetosfa¨a¨rin virtoja (CIRES,
2012)
2.2 Konvektio
Havainnot kertovat, etta¨ napakaloteilla, ionosfa¨a¨rin yla¨puolella, plasma virtaa Au-
ringon puolelta yo¨puolelle napakalotin poikki. Virtaus jakautuu yo¨puolella sivuille, ja
se palaa revontuliovaalin reunoja pitkin takaisin Auringon puolelle (kuva 2.3). Kos-
ka MHD:n ja¨a¨tymisehto on ionosfa¨a¨rin yla¨puolella hyvin voimassa, virtauksen ta¨ytyy
jatkua samojen vuoviivojen alueella koko magnetosfa¨a¨rin sisa¨lla¨. Pelkka¨ to¨rma¨ykseto¨n
viskoosi vuorovaikutus aurinkotuulen kanssa magnetosfa¨a¨rin reunoilla voisi ylla¨pita¨a¨
ta¨llaista konvektiota jossain ma¨a¨rin. Konvektion suuruus kuitenkin korreloi IMF:n
suunnan kanssa siten, etta¨ konvektio kasvaa IMF:n suunnan ollessa mahdollisimman
paljon etela¨a¨n. IMF:n suunnan ollessa etela¨inen, sen magneettikentta¨ on vastakkainen
Maan magneettikenta¨n kanssa. Dungey esitti 1961 mallin konvektiosta rekonnektion
avaamassa magnetosfa¨a¨rissa¨.
Rekonnektio magnetopausilla avaa Maan magneettikenta¨n voimaviivoja navoil-
ta siten, etta¨ niiden pa¨a¨t joutuvat aurinkotuuleen. Aurinkotuulen virratessa mag-
netofa¨a¨rin ohi, plasman ollessa kentta¨a¨n ja¨a¨tyneena¨, yhteisten voimaviivojen jatkues-
sa ionosfa¨a¨rin asti, plasma virtaa myo¨s magnetosfa¨a¨rin sisa¨lla¨ Auringon puolelta yo¨-
puolelle napa-alueilla. Kuva 2.3 esitta¨a¨ ta¨ta¨ tapahtumaa.
Alunperin pa¨iva¨puolella ollutta magneettivuota kasautuu pyrsto¨n puolelle, ja sen
magneettivuo kasvaa. Plasman virtaus painuu kohti pyrsto¨n virtalevya¨, ja ∼100RE:n
pa¨a¨ssa¨ tapahtuu vastakkainen rekonnektio joka luovuttaa osan magneettivuosta alavir-
taa ja osa alkaa konvektoitua takaisin kohti pa¨iva¨puolta (kuva 2.3 voimaviivat 6 ja 7).
Magnetosfa¨a¨rin ionosfa¨a¨rin puoleisen voimaviivan pa¨a¨ siis liukuu takaisin yo¨puolelta
revontuliovaalia pitkin pa¨iva¨puolelle ja magnetosfa¨a¨rin plasma virtaa takaisin pa¨iva¨-
puolelle ja Auringon puoleiseen virtalevyyn rekonnektioalueen sisa¨a¨nvirtaukseen (voi-
maviivat 7, 8 ja 9).
Ta¨ha¨n on ehka¨ syyta¨ huomauttaa, etta¨ magneettikenta¨n vuoviivojen virtaaminen
kovektion mukana on hieman kyseenalainen ka¨site, vaikka ja¨a¨tymisehdon voimassa
ollessa MHD:ssa¨ voidaan ta¨ha¨n tapaan ajatella. Magneettikentta¨ on kentta¨suure jo-
ka ei liiku, vaan silla¨ on hetkellisia¨ arvoja eri pisteissa¨. Magneettikenta¨n “kasautu-
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minen” pyrsto¨o¨n on seurausta energian siirtymisesta¨ magneettikentta¨a¨ muodostaviin
virtoihin. Plasma sen sijaan liikkuu konkreettisessa mielessa¨, ja keskena¨a¨n saman vuo-
putken alueella olevat hiukkaset pysyva¨t saman vuoputken alueella. Siten mielikuva
hiukkasten mukana liikkuvasta magneettivuosta on jossain ma¨a¨rin oikeutettu.
Etela¨isen IMF:n aikana pyrsto¨lohkojen kasvanut magneettivuo varastoi energiaa.
Toisaalta kasvanut magneettivuo na¨kyy revontuliovaalin laajenemisena, koska pyrsto¨-
lohkojen vuoputki alkaa revontuliovaalilta. Energia purkautuu purskeittain alimyrs-
kyiksi kutsutuissa prosesseissa.
Napaonkaloilla ja konvektiolla on merkitysta¨ myo¨s magnetopausin reunakerrosten
muodostuksessa. Napaonkaloihin saapuneesta plasmasta suuri osa peilautuu takaisin
ylo¨s peilivoiman ansiosta (ks. kaava (1.5)). Osa plasmasta siirtyy konvektion mukana
magnetopausin yla¨- ja alarajalla (pohjois- ja etela¨suunnassa) oleviin reunakerroksiin,
eli plasmamantteliin. Sivuilla, matalan latitudin reunakerroksissa, alkupera¨ sen sijaan
on monimutkaisempi asia. Osa luultavasti on pera¨isin ylla¨ kuvatusta rekonnektion
ajamasta konvektiosta, ja osa ehka¨ diffusoituu suoraan magnetosfa¨a¨rin reunoilta au-
rinkotuulesta. La¨hteiden merkitta¨vyyden suhde myo¨s saattaa muuttua aurinkotuulen
muutosten myo¨ta¨.
Napaonkaloilla on osuutensa myo¨s plasmalevyn reunakerroksen muodostuksessa.
Peilivoima nostaa ionosfa¨a¨rista¨ plasmaa napaonkaloihin napatuulena, ja konvektion
aiheuttama sa¨hko¨kentta¨ saa hiukkasia kulkeutumaan kohti plasmalevya¨. Itse plas-
malevyn plasma on pa¨a¨osin kotoisin konvektion takaisinvirtauksesta, sa¨hko¨kenta¨n
kuljettessa plasmaa levya¨ kohden sivuilta. Kokonaisvirtaus levyssa¨ on Auringon suun-
taan.
Kuva. 2.3: Konvektio (Koskinen, 2011). Kuva ei ole piirretty oikeassa mittasuhteessa,
vaan todellisuudessa neutraaliviiva on n. 100 RE pa¨a¨ssa¨ Maasta.
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Luku 3
Magneettiset myrskyt
Edella¨ kuvattu magneettivuon kasaantuminen pyrsto¨o¨n ei jatku loputtomasti, vaan se
purkautuu yleensa¨ alimyrskyina¨. Alimyrskyn ensimma¨inen vaihe on kasvuvaihe, jonka
aikana energia varastoituu pyrsto¨n magneettikentta¨a¨n. Konvektio revontuliovaalin yla¨-
puolella kasvaa. Alimyrskyn kasvuvaiheen ja¨lkeen alkaa laajenemisvaihe (Alkukohtaa
kutsutaan nimella¨ onset), jonka aikana varastoitunut energia purkaantuu. Laajene-
misvaiheen ja¨lkeen alkaa palautumisvaihe, jonka aikana magnetosfa¨a¨ri palaa normaa-
litilaan. Kokonaisuudessaan varastoitunut energia kuluu monin tavoin: ionosfa¨a¨ris-
sa¨ Joulen kuumennukseen, ionien injektointiin rengasvirtaan, plasmoideihin, plas-
malevyn la¨mmitykseen ja revontulihiukkasten kiihdytykseen. Alimyrskyja¨ esiintyy
myo¨s muulloin kuin myrskyjen aikana, mutta myrskyjen aikana ne ovat usein in-
tensiivisempia¨.
Myrskyn aikana esiintyy useita alimyrskyja¨ pera¨kka¨in, mutta magnetosfa¨a¨ri ei
varsinaisesti palaa normaalitilaan, eika¨ alimyrskyn palautumisvaihe va¨ltta¨ma¨tta¨ erotu
laajenemisvaiheesta. Siten myrsky ei muodostu vain pera¨kka¨isista¨ alimyrskyista¨, vaan
myrsky on laajempi tapahtuma. Magneettinen myrsky na¨kyy erityisesti rengasvir-
ran suurena kasvuna. Se vaatii pidempiaikaista energiansyo¨tto¨a¨, ja siten se kertoo
kokonaisen myrskyn kehityksesta¨ paremmin kuin revontulioavaalin aktiivisuus, joka
yhdisteta¨a¨n alimyrskyaktiivisuuteen (ks. esimerkiksi Gonzales et al. (1994)). Myrskyn
vaiheet na¨hda¨a¨n Dst-indeksia¨ tarkastelemalla. Vaiheet on lueteltu ja kuvailtu kap-
paleessa “Dst-indeksi”. Myrskyjen ja alimyrskyjen va¨linen suhde ei ole suoraviivainen.
Ta¨ma¨n tyo¨n tuloksistakin na¨hda¨a¨n, etta¨ magneettinen myrsky ei ole aivan suoraan
aurinkotuulen hetkellisten parametrien ajama.
Magneettinen myrsky syntyy yleensa¨ Maan joutuessa nopean aurinkotuulen alu-
eelle, tai sitten Auringon purkauksien aiheuttamien aurinkotuulen muutosten synnyt-
ta¨ma¨na¨. Ta¨ssa¨ tyo¨ssa¨ keskityta¨a¨n analysoimaan erityisesti CME:ssa¨ (CME = Coro-
nal Mass Ejection) syntyneiden magneettisten pilvien vaikutuksia. CME:t ovat val-
tavia plasman ja niiden kantaman magneettikenta¨n purkauksia Auringosta. CME
voi vapauttaa plasmaa aurinkotuuleen jopa miljardeja tonneja (∼ 1011 − 1013 kg),
pa¨a¨osin protoneja, elektroneja, hieman heliumia ja lisa¨ksi pienempia¨ ma¨a¨ria¨ muitakin
alkuaineita.
11
3.1 Magneettiset pilvet
CME:n plasma kantaa mukanaan purkautuneiden hiukkasten muodostamaa magneet-
tikentta¨a¨, ja ta¨llaista ympa¨ro¨iva¨sta¨ aurinkotuulesta erottuvaa voimakkaamman mag-
neettikenta¨n rakennetta kutsutaan ejektaksi. Ejekta osuu Maan magnetosfa¨a¨riin n. 1-4
vuorokauden pa¨a¨sta¨ la¨hdettya¨a¨n Auringosta. Jos ejekta kulkee nopeammin kuin ym-
pa¨ro¨iva¨ aurinkotuuli, niin etta¨ nopeusero on suurempi kuin magneettisten ha¨irio¨iden
etenemisnopeus, ejektan etureunalle muodostuu shokkiaalto. Magneettisten ha¨irio¨iden
etenemisnopeus on Alfve´nin aaltojen tai magnetosonisten aaltojen etenemisnopeus.
Ejektan ja shokin va¨lista¨ aluetta kutsutaan sheath-alueeksi. Ejektan ja sheath-alueen
yhdistelma¨a¨ kutsutaan yleisesti nimella¨ ICME (= interplanetary CME). Magneet-
tisiksi pilviksi kutsutaan sellaisia ejektoja, joiden rakenne vastaa seuraavia ehtoja:
suhteellisen voimakas magneettikentta¨, tasainen magneettikenta¨n kierto pilven alueel-
la ja suhteellisen alhainen protonila¨mpo¨tila (Burlaga, 1988). Noin kolmasosa Maahan
osuvista ICME:sta¨ luokitellaan magneettisiksi pilviksi. Tunnistamisesta ja luokittelus-
ta lo¨ytyy tietoa esimerkiksi la¨hteista¨ Zurbuchen ja Richardson (2006) ja Riley et al.
(2004). Magneettisen pilven lokaali rakenne voidaan kuvata magneettisina vuoko¨ysina¨,
ja usein lisa¨ksi voidaan olettaa voimaton kentta¨ (Selitys voimattomasta kenta¨sta¨ on
myo¨hemmin), joskin voidaan mallintaa myo¨s vuoko¨ysia¨ ilman ta¨ta¨ oletusta. Vuoko¨y-
den rakenteen synty ja sen kehitys CME:ssa¨ ei ole aivan mutkatonta, mutta havaitut
ominaisuudet magneettisissa pilvissa¨ tukevat sita¨ ajatusta, etta¨ vuoko¨ysien malleja
voidaan sovittaa kohtalaisen hyvin havaittuihin ominaisuuksiin. Voidaan ajatella mag-
neettisen pilven olevan ainakin melkein voimattoman kenta¨n vuoko¨ysi (Ks. yleisempa¨a¨
johdantoa aiheeseen, esim. Burlaga (1988)).
Voimattoman kenta¨n oletus ta¨ssa¨ yhteydessa¨ tarkoittaa sita¨, etta¨ MHD:n liike-
ma¨a¨ra¨yhta¨lo¨ssa¨ (1.16) kaksi ensimma¨ista¨ termia¨ ovat ha¨via¨va¨n pienia¨. Fysikaalises-
sa mielessa¨ ta¨ma¨ tarkoittaa oletusta virtausnopeuden muuttumattomuudesta (ensim-
ma¨inen termi) ja paineen gradientin pienuudesta (toinen termi). Ja¨lkimma¨inen on
perusteltu oletus, jos plasman β on pieni, eli itse paine on hyvin pieni magneettiseen
paineeseen na¨hden koko alueella. Ta¨ma¨ toteutuu yleensa¨ hyvin magneettisissa pilvis-
sa¨, koska ma¨a¨ritelma¨n mukaan magneettikentta¨ on suuri ja protonila¨mpo¨tila on pieni.
Ja¨ljelle ja¨a¨ yhta¨lo¨:
J ×B = 0 (3.1)
Ta¨ma¨ tarkoittaa virtojen olevan magneettikenta¨n suuntaisia. Ampe`ren lakia ka¨ytta¨en
se voidaan kirjoittaa toisin muodossa:
∇×B = µ0J = α(r)B (3.2)
Olettamalla verrannollisuuskerroin α vakioksi, yhta¨lo¨ muuttuu lineaariseksi, ja jolle
lo¨ytyy helpommin ratkaisuja. Ottamalla roottori yhta¨lo¨sta¨ (3.2), oikeasta puolesta
tulee α2B ja vasemmasta puolesta ∇2B. Yhta¨lo¨ on silloin Helmholtzin yhta¨lo¨, jolle
ratkaisuja on useamman tyyppisia¨, riippuen siita¨ millaisia oletuksia ka¨yteta¨a¨n. Esi-
merkiksi sylinterisymmetrinen, elliptinen, virraton jne. Tarkemmin ottaen voimat-
toman magneettikenta¨n oletus voi olla voimassa vain paikallisesti rajatussa alueessa,
mutta se voi kuvata hyvin oleellisimman osan pilvesta¨. Vuoko¨ysi on nimensa¨ mukaises-
ti ko¨ytta¨ muistuttava, toistensa pa¨a¨lle kiertyneiden vuoviivojen muodostama rakenne,
josta kuvassa 3.1 on hahmotelma.
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Kuva. 3.1: Vuoko¨yden rakenne (Li
et al., 2011)
Kuva. 3.2: Magneettinen pilvi (Russel ja
Mulligan, 2012)
Maan kiertoradan eta¨isyydella¨ vuoko¨ysi voi muodostaa kaareutuvan rakenteen,
joka on viela¨ magneettisesti kytko¨sissa¨ Aurinkoon kuvan 3.2 mukaisesti. Purkauk-
sen rakenne la¨hella¨ koronaa voidaan na¨hda¨ nykyisilla¨ kuvaustekniikoilla na¨kyva¨n va-
lon aallonpituuksilla, silloin kun purkaus etenee sivusuuntaan kamerasta. Kohti tule-
va tai poispa¨in suuntautuva CME na¨kyy halona. Valo siroaa Thomsonin sirontana
elektroneista, ja se tekee pilven na¨kyva¨ksi riitta¨va¨n herka¨lla¨ kuvauskalustolla. Pilven
globaalia magneettista rakennetta on vaikea arvioida, koska usein ka¨yto¨ssa¨ on yksit-
ta¨inen satelliitti, joka voi suorittaa mittauksia vain leikkauksena kohdasta, josta satel-
liitti kulkee pilven la¨pi (1D leikkaus). Joidenkin pilvien suhteen globaalia rakennetta
on voitu mitata useamman toisistaan riitta¨va¨n kaukana sijaitsevien satelliittien mit-
tauksia yhdistelema¨lla¨ ja vertaamalla teoreettiseen malliin (esim. Liu et al. (2008)).
Tutkimuksessa ka¨ytettiin Stereo B:n ja ACE/Wind luotaimien mittauksia samasta
pilvesta¨ ja todettiin vuoko¨yden kuvaavan hyvin magneettisen pilven rakennetta. Sovi-
tus oli tehty Grad-Shafranov yhta¨lo¨lla¨, olettaen akselin suuntainen symmetria. Satel-
liittien eta¨isyys oli n. 0,06 AU ekliptiikan tasossa ja sa¨detta¨ vastaan kohtisuoraan.
Ejektan magneettisen rakenteen yhteys purkausten la¨hdealueiden magneettikenta¨n
rakenteisiin Auringon pinnalla on viela¨ aktiivisen tutkimuksen alla. Magneettisen pil-
ven syntya¨ purkauksesta la¨htien on myo¨s mallinnettu mm. MHD-simulaatiolla (Wu et
al., 1999). Teoreettisiin tarkasteluihin ja havaintoihin perustuen simulaatiossa oletet-
tiin laajeneva vuoko¨ysi CME-purkauksen ajajaksi. Simulaatio tuotti osittain voimat-
toman laajenevan vuoko¨yden. Simulaatiota verrattiin LASCO-luotaimen havaintoi-
hin 6-7.1.1997 tapahtuneesta CME:sta¨ Auringossa ja Wind-satelliitin havaintoihin
syntyneesta¨ magneettipilvesta¨ Maan la¨hella¨. Laajenevan vuoko¨yden MHD-malli on
ajankohtainen tyo¨kalu muussakin CME:ta¨ koskevassa tutkimuksessa. Vastaavaa mallia
on ka¨ytetty esimerkiksi hiljattain tehdyissa¨ CME:ta¨ simuloivissa tutkimuksissa (esim.
Pomoell et al. (2008)). Tutkimus keskittyi laajenevan vuoko¨yden ajaman shokin omi-
naisuuksiin, ja tuloksia verrattiin havaintoihin esim. CME:n yhteydessa¨ syntyvien ra-
dioaaltojen ja EIT-aaltojen kanssa (EIT-aallot on nimetty EUV-sa¨teilya¨ mittaavan
laitteen mukaan, jolla na¨ma¨ CME:n aaltomaisesti eteneva¨t sa¨teileva¨t alueet na¨hda¨a¨n
: EUV Imaging Telescope).
Magneettiset pilvet voidaan luokitella kahteen ryhma¨a¨n, sen mukaan minka¨ suun-
tainen vuoko¨yden akseli on. Jos akselin ja ekliptiikan tason va¨linen kulma on alle 45
astetta, vaihtaa pilven pohjois-etela¨suuntainen komponentti merkkia¨ pilven aikana,
jolloin sanotaan, etta¨ pilvi on bipolaarinen. Jos kulma on yli 45 astetta, pohjois-
etela¨komponentin merkki pysyy (la¨hes) samana pilven ajan, jolloin se on unipolaari-
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nen. Unipolaariset ja bipolaariset pilvet voidaan edelleen jakaa useampiin ryhmiin,
sen mukaan miten magneettikentta¨ on suuntautunut akselilla.
Kuvassa 3.1 on kuvattuna pa¨tka¨ vuoko¨ytta¨. Oletetaan kuvan na¨ytta¨va¨n tilanteen
siten, etta¨ katselukulma on Maan pa¨iva¨puolelta magneettisen pilven la¨hestyessa¨ Maa-
ta, ja ekliptikan taso on kuvassa vaakatasossa. Ta¨llo¨in Maan ja Auringon va¨lissa¨ oleva
satelliitti rekistero¨i ta¨llaisen pilven magneettikenta¨n kiertyva¨n pohjoissuunnasta la¨n-
teen ja sitten edelleen etela¨a¨n, jolloin pilvi on tyyppia¨ NWS (= north-west-south).
Bipolaarisia pilvia¨ on nelja¨nlaisia: NWS, NES, SWN ja SEN. Kuvan NWS on
kiertynyt vasenka¨tisesti ja vastaavasti NES on oikeaka¨tisesti kiertynyt. Jos kiertymisen
ka¨tisyydella¨ (kiraliteetilla) ei ole va¨lia¨, ka¨yteta¨a¨n lyhyesti ilmausta NS- ja SN-tyypin
pilvet. Unipolaarisia pilvia¨ on myo¨s nelja¨a¨ tyyppia¨: WSE, WNE, ESW ja ENW. Nekin
voidaan karkeammin jakaa N- ja S-tyypin pilviksi.
Auringon magneettisen syklin vaihe vaikuttaa siihen millaisia pilvia¨ CME:n yhtey-
dessa¨ la¨htee. Vaikutusta on havaittu olevan erityisesti pilvien polarisaatiossa, eli esi-
merkiksi NS- ja SN-pilvien jakauma muuttuu magneettisen syklin vaiheiden mukaan.
Auringon johtava magneettinen napaisuus muuttuu auringonpilkkumaksimin aikana,
joten napaisuus on eri auringonpilkkujakson nousevalla ja laskevalla harjalla. Ta¨ma¨
na¨kyy myo¨s muiden Auringon rakenteiden, esim. protuberanssien magneettisessa ra-
kenteessa. Havaittujen pilvien polaarisuudesta ja muista ominaisuuksista eri vaiheissa
Auringon magneettista jaksoa, lo¨ytyy tietoa esimerkiksi la¨hteesta¨ Li et al. (2011).
Kuten edella¨ mainittiin, ympa¨ro¨iva¨a¨ aurinkotuulta riitta¨va¨sti nopeampi ejekta
muodostaa shokkialueen etureunalleen. Siten magneettisilla pilvilla¨ on usein sheath-
alue shokin ja magneettisen pilven va¨lilla¨. Sheath-alueella on merkitta¨va¨ osa magne-
tosfa¨a¨rin vasteeseen. Jos pilvea¨ seuraa nopeampi aurinkotuuli, myo¨s pilven ja¨lkeen voi
muodostua vuorovaikutusalue, jolla myo¨s on suuri vaikutus magnetosfa¨a¨rin vasteeseen
ja magneettisiin myrskyihin. Jos pilvi on NS-tyyppinen, to¨rma¨ys voi tehda¨ virtalevyn
pilven reunaan, jolloin magneettikentta¨ puristuu ja magneettikenta¨n etela¨inen kom-
ponentti vahvistuu (Fenrich ja Luhmann, 1988). Lisa¨ksi nopeasssa virtauksessa on
usein suuren amplitudin Alfvenin aaltoja, jotka ajavat tehokkaasti magneettista ak-
tiivisuutta. Ta¨ma¨n tyo¨n loppuosassa on arvioita sisa¨isen magnetosfa¨a¨rin geomagneet-
tisesta aktiivisuudesta sheath-alueen, pilven ja pilven ja¨lkeisen alueen ajamana.
Kuvassa 3.3 na¨kyy Maan la¨histo¨ssa¨ olevan satelliitin mittaamat aurinkotuulen
parametrit magneettisen pilven ohituksen aikana. Kuvasta na¨hda¨a¨n magneettiken-
ta¨n kiertyva¨n siten, etta¨ pilvi on unipolaarinen, ESW-tyyppinen. Kuvasta na¨hda¨a¨n
myo¨s, etta¨ sheath-alue on kuumentunut, ja dynaaminen paine on kasvanut tihey-
den ja nopeuden kasvun myo¨ta¨ pilven etureunalla. Usein sheath-alueen magneettiken-
ta¨n suunta vaihtelee voimakkaasti, mutta ta¨ssa¨ tapauksessa magneettikentta¨ na¨ytta¨a¨
melko tasaiselta.
14
Kuva. 3.3: Esimerkki satelliitin mittaamista aurinkotuulen parametreista 17-
19.8.2003. Sheath-alue alkaa katkoviivalla merkitysta¨ alueesta ja magneettinen pil-
vi on rajattu yhtena¨isilla¨ viivoilla. θ on magneettikenta¨n suunnan latitudi ja φ on
longitudi GSM-koordinaateissa. Pdynon aurinkotuulen virtauspaine ja T on la¨mpo¨tila.
3.2 Revontuliovaalin alueen geomagneettinen ak-
tiivisuus
Konvektioelektrojetit
Ionosfa¨a¨rin yla¨puolella plasma seuraa to¨rma¨yksetto¨ma¨na¨ konvektiota. Ionosfa¨a¨rin E-
kerroksessa tiheys on jo niin suurta, etta¨ ionit ovat to¨rma¨yksellisia¨ neutraalin kaasun
kanssa. To¨rma¨yksia¨ tapahtuu niin usein, etta¨ ionit eiva¨t tee to¨rma¨a¨ma¨tta¨ ta¨ysia¨ kier-
roksia Larmorin liikkeessa¨a¨n. Magneettikenta¨n ohjaus huonontuu, ja liiketta¨ pa¨a¨see
tapahtumaan sa¨hko¨kenta¨n suuntaan (Pedersenin virta), pelka¨n ExB-kulkeutumisen
sijaan. Ta¨llo¨in ionit eiva¨t seuraa konvektiota. Elektronit sen sijaan seuraavat pienem-
ma¨n Larmorin sa¨teen turvin ExB-kulkeutumista ja siten konvektiota. Na¨in syntyy net-
tovirta vastakkaiseen suuntaan konvektion kanssa (Hallin virta, ks. kuva 3.4). Kon-
vektion paluuvirtaus revontulovaalin reunoja myo¨ten tapahtuu paljon kapeamman
kanavan kautta kuin virtaus napakalotin yli, joten virrantiheys kasvaa merkitta¨vim-
ma¨ksi revontuliovaalin reunoilla. Sa¨hko¨virran suunta on reunoilla pa¨iva¨puolelta yo¨-
puolelle. Na¨ita¨ virtoja kutsutaan konvektioelektrojeteiksi, ja se aiheuttaa konvektion
voimakkuudesta riippuvan ha¨irio¨n Maan magneettikentta¨a¨n.
Revontulielektrojetti
Alimyrskyn tapahtumista on useampia hieman toisistaan poikkeavia teorioita. Vaik-
ka alimyrsky on koko magnetosfa¨a¨ria¨ koskeva ilmio¨, sen vaiheiden havainnointi ja
kehitys voidaan hyvin kuvata revontuliovaalin alueen havaintojen avulla. Yksi teori-
oista on melko suosittu NENL-malli (=Near Earth Neutral Line), josta lo¨ytyy joh-
dattelua mm. la¨hteesta¨ Baker et al. (1993). Ta¨ssa¨ mallissa rekonnektion avaamassa
magnetosfa¨a¨rissa¨, voimistuneen konvektion painaessa magneettivuota plasmalevyyn
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pa¨in, syntyy uusi neutraaliviiva 15 − 20 RE eta¨isyydelle Maasta. Rauhallisen ajan
neutraaliviiva on n. 100RE pa¨a¨ssa¨ Maasta yo¨puolella (kuva 2.3, voimaviivat 6). Vas-
takkaisten magneettikenttien aiheuttama rekonnektio ohentaa plasmalevya¨, ja levylla¨
kulkeva pyrsto¨o¨n na¨hden poikittain kulkeva virta romahtaa (kuva 3.5). Uuden neut-
raaliviivan alueen magneettiset voimaviivat kulkevat revontuliovaalin reunalle ionos-
fa¨a¨riin. Koska plasma on hyvin johtavaa magneettikenta¨n suuntaisesti, ja ionosfa¨a¨ri
on johtavaa magneettikentta¨a¨ vastaa kohtisuoraankin, neutraalilevylla¨ kulkenut vir-
ta pa¨a¨see sulkeutumaan ionosfa¨a¨rin kautta revontuliovaalin yo¨puolen reunan kautta
(kuva 3.5). Ta¨ta¨ kutsutaan alimyrskyn virtakiilaksi ja ionosfa¨a¨rin la¨pi kulkevaa osaa
revontulielektrojetiksi (kuva 3.4). Virran sulkeutuminen juuri iononfa¨a¨rin kautta ei
ole teoreettisesti suoraviivainen asia, mutta havainnot vastaavat ta¨ta¨ oletusta. Mallien
tueksi on samanaikaisia havaintoja ja mallinnusta yhdista¨ma¨lla¨ seurattu alimyrskyn
virtakiilan kehitysta¨. Havaintova¨lineina¨ on ollut Maan magnetometriasemat, revon-
tulihavainnot ja luotaimia sopivilla radoilla (esim. Baker et al. (1993)). Revontulielek-
trojetti na¨kyy ha¨irio¨na¨ revontuliovaalin alueen magneettikenta¨ssa¨, ja siten erityisesti
AL- ja AE-indeksissa¨. Muutos on melko a¨killinen, ja magneettisen ha¨irio¨iden, esi-
merkiksi AL-indeksin a¨killisen laskun, katsotaan kertovan alimyrskyn puhkeamisesta
(onset).
Ionosfa¨a¨riin presipitoituvien elektronien ma¨a¨ra¨ kasvaa alimyrskyn ka¨ynnistyttya¨.
Elektronien la¨hdealue na¨kyy kuvassa 3.5. Maan ja uuden neutraaliviivan va¨lissa¨, vir-
talevyn ohentuessa ja magneettikenta¨n muuttuessa radalla jyrka¨sti, Maan magneet-
tisessa pullossa olevien elektronien magneettisen momentin sa¨ilyminen rikkoutuu (en-
simma¨inen adiabaattinen invariantti), ja elektroneita pa¨a¨tyy vuotokartioon. Ta¨ma¨
tapahtuu erityisesti alimyrskyn kasvuvaiheen lopussa, juuri ennen laajenemisvaiheen
alkua. Elektronien rata seuraa magneettikentta¨a¨ virtalevyn ulkopuolella, ja ne pa¨a¨-
tyva¨t revontuliovaalin ulommaisille reunoille. La¨hdealue voi olla hyvinkin la¨hella¨ Maa-
ta, alle 10RE eta¨isyydella¨ (Baker et al., 1993). Elektronien liikkeen muuttuminen
kaoottiseksi voi olla yhteydessa¨ epa¨stabiilisuuden syntyyn, joka romahduttaa osittain
plasmalevyn poikittaisen virran. Na¨kyvien revontulien syntyyn tarvitaan elektronien
kiihdytykseen riitta¨va¨ potentiaalin pudotus, josta on useita teorioita. Nopeat mag-
neettikenta¨n muutoksen ilmio¨t ovat MHD:sta¨ poikkeavia ilmio¨ita¨ ja siten sita¨ koske-
vat oletukset eiva¨t ole voimassa kaikkialla. Samat sa¨hko¨kenta¨t luultavasti on vastuus-
sa ionosfa¨a¨rin ionien karkaamisessa plasmalevylle pa¨in myrskyjen yhteydessa¨. Na¨ita¨
sa¨hko¨kenttia¨ plasmalevylla¨ voidaan myo¨s havainnoida satelliittimittauksin, kuten kap-
paleessa 3.4 todetaan. Ionosfa¨a¨rin ioneja pa¨a¨tyy mm. rengasvirtaan, josta niita¨ voi-
daan havaita ENA-kuvauksella (esim. Ioannis et al. (1999)) .
Kuvissa esitetyt asiat kuvaavat vain pa¨a¨piirteita¨, ja todellinen dynamiikka on pal-
jon monimutkaisempaa.
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Kuva. 3.4: Hahmotelma elektrojeteista
revontuliovaalin reunoilla. Auringon
suunta on kuvassa ylo¨spa¨in. (Baker et
al., 1993)
Kuva. 3.5: Hahmotelma virran osittaisesta sulkeutumisesta ionosfa¨a¨rin kautta neut-
raalilevyn virran romahdettua. (Baker et al., 1993)
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3.3 Rengasvirta
Maan pa¨iva¨ntasaajan yla¨puolella, n. 3-5 RE korkeudella, on suhteellisen energisten
hiukkasten vyo¨hyke. Kuvassa 2.2 na¨kyy ideakuva rengasvirran sijainnille ja suun-
nalle suhteessa muuhun magnetosfa¨a¨riin. Hiukkasten ma¨a¨ra¨ ja energiat muuttuvat
voimakkaasti myrskyjen aikaan. Ne muodostavat virtasilmukan, jonka virran muutok-
set na¨kyva¨t Maan magnetometreissa¨. Virran kantajina toimivat pa¨a¨osin ionit, joiden
energiat ovat va¨lilla¨ 10 - 200 keV.
Hiukkasten injektointi rengasvirtaan
Rengasvirtaan injektoituvien hiukkasten alkupera¨ ja siirtyminen rengasvirran alueelle
on viela¨ jossain ma¨a¨rin tutkimuksen kohteena, mutta niista¨ on jo melko varteen otet-
tavia teorioita. Ka¨sitella¨a¨n ta¨ssa¨ teoriaa, jonka mukaan plasmamanttelilta pera¨isin ole-
vat ionit siirtyva¨t konvektion mukana plasmalevyn ympa¨risto¨o¨n, ja saavat sa¨hko¨ken-
ta¨n potentiaalista lisa¨a¨ energiaa niiden kulkeutuessa Maata kohti. Plasmamantteli
sijaitsee pyrsto¨lohkon ja magnetopausin va¨lissa¨ (ks. kuva 2.2). Esittelya¨ lo¨ytyy mm.
Speiser (1987).
Plasman virtaukseen liittyy sa¨hko¨kentta¨ E = −V ×B (ks. kaava (1.17)). Mant-
telilta pera¨isin olevat ionit siirtyva¨t konvektion mukana yo¨puolelle Maan magneet-
tiseen pulloon, ja peilivoima ajaa niita¨ ponnahtelemaan ekvaattorin tasossa olevan
plasmalevyn la¨pi. Ionien la¨hteena¨ on rauhallisena aikana enimma¨kseen aurinkotuu-
len hiukkasten vuo plasmalevylle, mutta myrskyisa¨na¨ aikana merkitta¨va¨ osa ioneista
on pera¨isin ionosfa¨a¨rista¨ (Ioannis et al., 1999). Injektoituvien hiukkasten ma¨a¨ra¨ ja
niiden energia kasvaa erityisesti IMF:n etela¨isen komponentin kasvaessa. Ekvaattorin
tasossa on kaksi hallitsevaa sa¨hko¨kentta¨a¨: korotaatio- ja konvektiosa¨hko¨kentta¨. Ensim-
ma¨inen syntyy ilmakeha¨n pyo¨riessa¨ Maan mukana. Myo¨s plasma kulkee pyo¨rimisen
mukana plasmasfa¨a¨rissa¨. Toinen syntyy magnetosfa¨a¨rin plasman konvektiovirtaukses-
ta. Lisa¨a¨ma¨lla¨ kulkeutumisnopeuteen viela¨ gradienttikulkeutuminen (1.10), saadaan
kokonaiskulkeutumisnopeudeksi:
vD =
1
B2
[B ×∇ϕeff ] , (3.3)
jossa ϕeff on efektiivinen potentiaali:
ϕeff = −E0r sin(φ)− ΩEB0R
3
E
r
+
µB0R
3
E
qr3
, (3.4)
jossa ensimma¨inen termi tulee konvektiosa¨hko¨kenta¨sta¨, toinen korotaatiosa¨hko¨ken-
ta¨sta¨ ja kolmas gradienttikulkeutumisesta. ΩE on Maan kulmanopeus ja φ kulma
Auringon suunnasta. Hiukkasen energian kasvaessa plasmalevyssa¨, magneettinen mo-
mentti kasvaa (ks. kaava (1.3)), ja kolmas termi voittaa toisen. Kauempana ensim-
ma¨inen termi on hallitseva, ja se kulkeuttaa hiukkasia kohti Maata plasmalevysta¨.
La¨hempa¨na¨ viimeinen termi hallitsee, erottaen positiiviset ja negatiiviset hiukkaset
kierta¨ma¨a¨n eri suunnalta Maan ympa¨ri. Kun konvektio hiljenee, la¨helle tulleet energi-
set hiukkaset ja¨a¨va¨t vangiksi magneettiseen pulloon rengasvirran alueelle, ponnahtele-
maan Maan napojen va¨lilla¨. Pulloon ja¨a¨neet hiukkaset ja¨a¨va¨t samalla kulkeutumaan
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Maan ympa¨ri pa¨iva¨ntasaajan yla¨puolella. Kuvassa 2.2 na¨kyy rengasvirran sijainti
summittaisesti.
Hiukkaset saavat lisa¨a¨ energiaa konvektiosa¨hko¨kenta¨n potentiaalista kulkiessaan
plasmalevyn keskiosan heikon magneettikenta¨n la¨pi, jossa sa¨hko¨kentta¨ voi kiihdytta¨a¨
niita¨. Ionit kiihtyva¨t tehokkaammin suuremman Larmorin sa¨teen vuoksi, jolloin ne
ehtiva¨t kulkea pidemma¨n matkan levyn keskella¨ heikossa magneettikenta¨ssa¨. Tehok-
kainta kiihdytys on kauempana Maasta, jossa Bn, eli magneettikenta¨n normaalikom-
ponetti, on pienempi, ja siten Larmorin sa¨de suurempi (Speiser, 1987). Hiukkaset
voivat myo¨s menetta¨a¨ energiaa plasmalevyn la¨pi kulkiessaan, riippuen Larmorin liik-
keen vaiheesta hiukkasen saapuessa levyn keskelle, mutta suuri osa saa lisa¨a¨ ener-
giaa. Tyypilliset energiat rengasvirtaan injektoituvilla hiukkasilla on 10-200 keV. Hi-
taille ioneille magneettisen momentin sa¨ilyminen niiden kulkiessa plasmalevyn la¨pi
on heikkoa, mutta korkeammilla energioilla ja suuremmalla Bn-komponentilla sa¨i-
lyminen on voimassa paremmin (Speiser, 1987). Energia kasvaa lisa¨ksi la¨hempa¨na¨
Maata, magneettisen momentin, eli ensimma¨isen adiabaattisen invariantin, sa¨ilyessa¨
ja magneettikenta¨n kasvaessa, mutta ta¨ma¨ ei ole merkitta¨vin energianla¨hde. Ky-
seista¨ prosessia kutsutaan betatron-kiihdytykseksi. Esimerkin vuoksi tarkastellaan
ta¨ta¨ hieman tarkemmin. Jos oletetaan magneettisen momentin sa¨ilyva¨n, hiukkasen
liikkuessa Maata kohden sa¨hko¨isen kulkeutumisen vuoksi, niin kaavasta (1.3) saadaan
yhteys W⊥2
W⊥1
= B2
B1
. Toisaalta Maan magneettikentta¨ on dipolikentta¨, jonka voimakkuus
pienenee suhteessa sa¨teen kuutioon plasmalevyn tasossa. Ta¨sta¨ saadaan W⊥2
W⊥1
=
L31
L32
,
jossa L on eta¨isyys Maasta ja W⊥on liike-energia ekvaattorin tasossa. Esimerkiksi
hiukkasen kulkeutuessa eta¨isyydelta¨ 6RE ekvaattorin tasossa eta¨isyydelle 4RE, ener-
gia kasvaa noin kolminkertaiseksi. Jos oletetaan lisa¨ksi toisen adiabaattisen invariantin
sa¨ilyva¨n, niin hiukkaset kokevat Fermikiihdytyksen. Toinen adiabaattinen invariantti
on
¸
mv||ds = 2ml < v|| >, jossa l on ponnahdusliikkeen pituus magneettisessa pullos-
sa ja v|| johtokeskuksen nopeuden itseisarvo magneettikenta¨n suuntaisesti. Dipolikent-
ta¨a¨ tarkastelemalla na¨hda¨a¨n, etta¨ peilipisteen latitudi ei muutu eta¨isyyden muuttues-
sa, jos nousukulma pysyy vakiona. Siten l muuttu verrannollisena eta¨isyyteen. Ta¨sta¨
saadaan magneettikenta¨n suuntaisen nopeuden energialle:
W||2
W||1
=
L22
L21
. Kiihdytys on
siten heikompaa kuin betatron kiihdytyksella¨, mutta merkitta¨va¨a¨, jos ta¨ma¨n invari-
antin sa¨ilyminen on voimassa. Toisen adiabaattisen invariantin sa¨ilyminen on yleisesti
heikommin voimassa kuin ensimma¨inen. Sa¨ilymisehtona on se, etta¨ ponnahdusaika
on merkitta¨va¨sti pienempi kuin magneettikenta¨n muutosten aikaskaala. Esimerkiksi
1 keV protoneille ponnahdusajat ovat minuutin luokkaa, joka on samassa luokassa
kuin magneettisien muutoksien aikaskaala myrskyjen aikana. Toisaalta energisimmille
protoneille ponnahdusaika on pienempi, ja saman energialuokan elektroneille ponnah-
dusaika on vain sekunteja. Elektroneille sa¨ilyminen on voimassa siis useammin.
Virta ja sen heikentyminen
Hiukkasten kulkeuduttua rengasvirran alueelle, gradientti- ja kaarevuuskulkeutumi-
nen kuljettaa magneettisessa pullossa ponnahtelevia hiukkasia pa¨iva¨ntasaajan tasos-
sa Maan ympa¨ri (ks. kaava (1.14)). Positiiviset hiukkaset kulkeutuvat la¨nteen ja elek-
tronit ita¨a¨n pa¨in. Virrantiheys riippuu hiukkasten energioista, kulkeutumisnopeuden
myo¨ta¨. Ionien saamien suurempien energioiden vuoksi ne ovat pa¨a¨asiallisia virrankul-
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jettajia. Virran suunta on la¨nteen pa¨in, rengasvirran muodostaessa suuren virtasil-
mukan, joten se heikenta¨a¨ Maan magneettikentta¨a¨. Muutos voidaan havaita pa¨iva¨n-
tasaajan seudun magnetometreilla rengasvirran voimistuessa. Magneettisten myrs-
kyjen aikana heikennys voi olla muutaman sadan nanoteslan luokkaa. Rengasvirran
rakenne ei ole ta¨ydellisen toruksen muotoinen, vaan esimerkiksi osittainen rengasvirta
kierta¨a¨ kauempaa, aiheuttaen asymmetriaa kenta¨n muotoon pa¨iva¨puolen ja yo¨puolen
va¨lilla¨.
Energiset hiukkaset va¨heneva¨t luultavimmin pa¨a¨osin varausten vaihdossa geoko-
ronan kylma¨n vedyn kanssa. Nopeiden ionien ottaessa elektroneja hitailta neutraaleil-
ta atomeilta, tuloksena on korkeaenergisia neutraaleita atomeita ja hitaita ioneja.
Hitaammat ionit kuljettavat huonommin virtaa, koska ne kulkeutuvat hitaammin.
Eri ionien efektiiviset to¨rma¨yspinta-alat on erisuuruisia, ja hankalasti ma¨a¨ritetta¨vissa¨
seka¨ kokeellisesti etta¨ teoreettisesti. Luultavasti myo¨s aalto-hiukkasvuorovaikutuksilla,
on osuus virrankuljettajien energian va¨henemisessa¨. Esimerkiksi Whistler-moodi ja
EMIC-aallot (EMIC=electromagnetic ion cyclotron) voivat olla merkitta¨via¨ ionien
energian kulutuksessa (Ioannis et al., 1999).
Hiukkasten elinaikaa kuitenkin on menestyksellisesti koitettu sovittaa esimerkik-
si aurinkotuulesta mitattaviin parametreihin. Suure V Bs korreloi hiukkasten elinajan
kanssa (O’Brien and McPherron, 2000). Bs on IMF:n magneettikenta¨n etela¨inen kom-
ponentti ja V aurinkotuulen nopeus. On myo¨s esitelty empiirisesti toimivia malleja,
jossa hajoamisnopeus on kytketty Dst-indeksiin, mika¨ on luultavasti seurausta mag-
netosfa¨a¨rin ilmio¨iden vaikutuksesta toisiinsa.
Kuvaillaan lyhyesti ta¨ssa¨ mekanismi, joka on esitelty tarkemmin mm. la¨hteessa¨
(O’Brien and McPherron, 2000). Ta¨ha¨n perustuvaa kaavaa ka¨yteta¨a¨n ta¨ma¨n tyo¨n
analyysiosiossa rengasvirtaan injektoituvan energian arviointiin. Ha¨via¨misen aikava-
kio τ voidaan ma¨a¨ritella¨ muodossa: ∂ni
∂t
= 1
τ
ni(t), jossa ni on ionien lukuma¨a¨ra¨tiheys.
Aikavakio τ siis kertoo kuinka nopeasti energiset hiukkaset ha¨via¨va¨t rengasvirrasta.
Se on samalla myo¨s energisten ioninen keskima¨a¨ra¨inen elinaika. Oletetaan ensin, etta¨
pa¨a¨osa energisten hiukkasten poistumisesta tapahtuu varausten vaihdolla kylma¨n neu-
traalin geokoronan vedyn kanssa, jolloin aikavakio τ on ka¨a¨nta¨en verrannollinen vedyn
tiheyteen nH : τ ∝ 1/nH . Voidaan olettaa, etta¨ rengasvirran korkeudella neutraali vety
muodostaa oman kaasukeha¨nsa¨, jonka tiheys pienenee eksponentiaalisesti eta¨isyyden
funktiona: nH ∝ e−r/r0 . Ta¨sta¨ na¨hda¨a¨n, etta¨ aikavakio riippuu eta¨isyydesta¨, jonne
rengasvirran hiukkaset ovat keskima¨a¨rin sijoittuneet.
τ ∝ er/r0 (3.5)
Seuraavaksi johdetaan lauseke eta¨isyydelle, jonne hiukkaset kulkeutuvat. Kulkeutu-
misnopeuden kaavasta (3.3) na¨hda¨a¨n, etta¨ kulkeutuminen Maata kohti jatkuu eta¨isyy-
delle, jossa efektiivisen potentiaalin gradientti menee nollaksi yo¨puolella. Ta¨ta¨ kohtaa
kutsutaan stagnaatiopisteeksi. Ja¨teta¨a¨n efektiivisesta¨ potentiaalista (3.4) keskimma¨i-
nen termi pois va¨ha¨isen merkityksen vuoksi ja lasketaan sen gradientin nollakohta
yo¨puolella (φ = pi):
∇ϕeff |φ=pi= ∂ϕeff
∂r
eˆr = −
(
E0 +
3µB0R
3
E
qr3
)
eˆr = 0,
johon magneettiseksi momentiksi voidaan sijoittaa (1.3) ja stagnaatiopiste voidaan
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ratkaista:
rs =
(
3W⊥RE
qE0
)1/4
∝
(
1
E0
)1/4
(3.6)
Lisa¨ta¨a¨n viela¨ yksi oletus, joka juontuu MHD:n mukaisesta konvektiomallista. Ja¨a¨ty-
misehdon voimassa ollessa ja magneettikenta¨n voimaviivojen pa¨iden ollessa aurinko-
tuulessa, konvektion virtausnopeus on sidottu aurinkotuulen konvektioon. Siten myo¨s
kovektiovirtauksen sa¨hko¨kentta¨ voidaan olettaa olevan lineaarisesti riippuva aurinko-
tuulen virtaussa¨hko¨kenta¨sta¨ V Bs. Merkitsema¨lla¨ E0 ∝ a+ V Bs ja yhdista¨ma¨lla¨ (3.5)
ja (3.6) saadaan:
τ = b ec(a+V BS)
−1
(3.7)
jossa a, b ja c voidaan pita¨a¨ suureina, joiden tyypilliset arvot ovat ma¨a¨ritetta¨vissa¨
kokeellisesti.
Rengasvirran koko dynamiikkaa ei pystyta¨ na¨kema¨a¨n aivan tarkasti Dst-indeksin
perusteella ja edella¨ johdetun hajoamisvakion arvon kautta, vaikka suuntaa antavia
arvoita na¨iden avulla voidaan tehda¨. Yksi mahdollinen keino tutkia tarkemmin ren-
gasvirtaa on ENA-kuvaus (ENA=energetic neutral atoms), jossa satelliitein mitataan
varausten vaihdossa syntyneiden neutraalien atomien vuota. (esimerkiksi Ioannis et
al. (1999)). Esimerkiksi ta¨lla¨ menetelma¨lla¨ voidaan paremmin erottaa varsinaisen
rengasvirran ja pyrsto¨n poikki kulkevan virran ilmio¨t. Ja¨lkimma¨inen vaikuttaa Dst-
indeksiin, ja siten se ha¨iritsee varsinaisen rengasvirran dynamiikan havainnointia pel-
ka¨sta¨a¨n Dst:n avulla. Ta¨ma¨n tyo¨n viimeisen luvun tarkasteluissa on jouduttu tyy-
tyma¨a¨n Dst-indeksin perusteella tehtyihin arvioihin.
Sa¨teilyvyo¨hykkeet
Rengasvirran kanssa osittain pa¨a¨llekka¨in on viela¨kin energisempien hiukkasten ker-
rokset, jotka tunnetaan Van Allenin sa¨teilyvyo¨hykkeina¨. Rengasvirran tapaan vyo¨hyk-
keet ovat rengasmaisesti pa¨iva¨ntasaajan ylla¨, joskin varsinkin ulommaisin vyo¨hyke on
levitta¨ytynyt melko laajalle pohjois-etela¨suunnassa. Sisin vyo¨hyke, joka on n. 1,5-3 RE
eta¨isyydella¨ Maasta, koostuu pa¨a¨osin protoneista, joiden energiat ovat luokkaa 0,1 - 40
MeV, osa jopa ∼200 MeV! Ne ovat siis paljon energisempia¨ kuin edella¨ esitellyssa¨ ren-
gasvirrassa. Mukana on myo¨s energisia¨ elektroneja. Ulompi sa¨teilyvyo¨hyke, n. > 4RE
eta¨isyydella¨, koostuu pa¨a¨osin elektroneista, joiden energiat vaihtelevat keV-luokasta
MeV-luokkaan. Vaikka alueena na¨ma¨ vyo¨hykkeet ovat osittain pa¨a¨llekka¨in rengasvir-
ran kanssa, niin hiukkasten alkupera¨ ja merkitys myrskyn dynamiikassa on toisen-
lainen. Johdatusta aiheeseen lo¨ytyy mm. Koskinen (2011) ja Hudson et al. (2008).
Ta¨ha¨n yhteyteen on tarpeellista kertoa muutama pa¨a¨kohta, jotta ero ylla¨ kuvatun
rengasvirran merkitykseen selvia¨a¨.
Sisemma¨n vyo¨hykkeen ionit
Sisemma¨n vyo¨hykkeen ionien energiat ovat niin suuria, etta¨ on epa¨todenna¨ko¨ista¨, etta¨
magnetosfa¨a¨rin sisa¨lta¨ pera¨isin olevat hiukkaset pystyisiva¨t saamaan niin suuria ener-
gioita missa¨a¨n prosessissa, ainakaan niin lukuisasti kuin hiukkasia havaitaan olevan.
Korkeimpien energioiden, 100 MeV luokan hiukkasille on oma la¨hde. Kosmisen
sa¨teilyn to¨rma¨tessa¨ ilmakeha¨a¨n syntyy energisia¨ neutroneja. Neutronit hajoavat va-
21
paina ollessaan protoneiksi ja elektroneiksi. Neutronin elinika¨ on pitka¨hko¨, hieman yli
14,5 min, joten suuri osa nopeista neutroneista karkaa magnetosfa¨a¨rin ulkopuolelle.
Osa voi kuitenkin hajota ennen sisa¨isesta¨ magnetosfa¨a¨rista¨ karkaamista, jolloin pro-
tonit ja¨a¨va¨t loukkuun magneettiseen pulloon. Ta¨lle mekanismille on nimitys CRAND
(= cosmic ray albedo neutron decay).
Pa¨a¨osa protonien hiukkasvuosta kuuluu luokkaan 0,1 - 40 MeV. Alle 50 MeV
hiukkasille CRAND ei riita¨ tuottamaan riitta¨va¨sti protoneja havaittuun ma¨a¨ra¨a¨n na¨h-
den. Melko yleisesti hyva¨ksytty selitys hiukkasten alkupera¨lle on CME:n aurinkotuu-
leen tuottamat energiset hiukkaset (= SEP = solar energetic particles). Pieni osa
sopivan pienella¨ nousukulmalla olevista hiukkasista voi pa¨a¨tya¨ sisa¨iseen magnetos-
fa¨a¨riin. Vaikka SEP ei pa¨a¨se suoraan tunkeutumaan magnetosfa¨a¨rin la¨vitse, niin ne
voivat kulkeutua sisemma¨ksi magneettikentta¨a¨n syntyvien myrskyjen aikaisten epa¨ho-
mogeenisuuksien, magneettikenttien muutoksiin liittyvien sa¨hko¨kenttien ja aalto -
hiukkasvuorovaikutusten ajamana.
Sisa¨isempi magnetosfa¨a¨ri on ihanteellinen magneettinen pullo, ja varaustenvaihto
neutraalien atomien kanssa on ha¨via¨va¨n pienta¨ MeV-luokan energioilla, joten ionien
poistuminen on hitaampaa kuin varsinaisessa rengasvirrassa. Harvakseltaan tapahtu-
vien Coulombin to¨rma¨ysten aiheuttama energian menetys pienenta¨a¨ lopulta energoi-
ta niin, etta¨ varausten vaihtokin alkaa olla tehokkaampaa. Hiukkasten elinaika sisim-
ma¨lla¨ osalla on jopa kymmenia¨ vuosia ja joitakin vuosia ulommalla osalla sisempa¨a¨
vyo¨hyketta¨. Siten sisemma¨n sa¨teilyvyo¨hykkeen virrat eiva¨t seuraa myrskyjen dyna-
miikkaa kuten rengasvirta, vaikka hiukkasten ma¨a¨ra¨ kasvaa jossain ma¨a¨rin myrskyjen
yhteydessa¨.
Ulomman vyo¨hykkeen elektronit
Korkeaenergisia¨ elektroneja on seka¨ sisemma¨lla¨ sa¨teilyvyo¨hykkeella¨ etta¨ ulommalla.
Ulomman vyo¨hykkeen hiukkaspopulaatiota hallitsee relativistiset elektronit, joiden
energiat ovat MeV suuruusluokkaa. Na¨iden elektronien la¨hteiden ja kiihdytta¨vien
mekanismien toiminta on viela¨ huonosti tunnettua, kuten niiden yhteys myrskyjen
dynamiikkaankin. Satelliittimittauksin kuitenkin voidaan havaita suuria muutoksia
sa¨teilyvyo¨hykkeiden elektronien ma¨a¨ra¨ssa¨ ja energioissa. Ma¨a¨ra¨ myrskyn aikana voi
joko nousta tai va¨hentya¨. Elektronien va¨henemisen ja lisa¨a¨ntymisen mekanismeja tun-
netaan, ja pa¨a¨osassa ovat aalto-hiukkasvuorovaikutukset. Yksi na¨ista¨ aalto-hiukkasvuo-
rovaikutuksen muodoista on elektronien vuorovaikutus Whistler-aaltomoodin kanssa,
jota esiintyy magnetosfa¨a¨rissa¨ monesta eri la¨hteesta¨, esimerkiksi salamoinnin vaiku-
tuksesta. VLF-radioaallot osuvat samalle taajuusalueelle Whistler-aaltomoodin kanssa
(VLF = very low frequency = 3 - 30 kHz). Siten ulomman sa¨teilyvyo¨hykkeen elek-
tronien ha¨via¨miseen vaikuttavat myo¨s VLF-radiola¨hettimien signaalit.
Sa¨teilyvyo¨hykkeiden va¨liin ja¨a¨va¨n rengasvirran kaltaista sa¨a¨nno¨llista¨ ka¨yto¨sta¨ myrs-
kyjen yhteydessa¨ sa¨teilyvyo¨hykkeilla¨ ei kuitenkaan ole.
3.4 Plasmalevy ja muut energianielut
Edella¨ mainittujen energianielujen lisa¨ksi plasmalevy on yksi ta¨rkeimmista¨ energian-
siirtymiskanavista. On arvioitu, etta¨ plasmalevysta¨ energiaa siirtyy pyrsto¨n suuntaan,
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plasmoidien mukana ja muiden energiansiirtoprosessien seurauksena, suuruusluokal-
taan saman verran kuin kuluu esimerkiksi ionosfa¨a¨rin Joulen kuumennukseen (Ieda
et al., 1998). Plasmoideja syntyy kun NENL-mallin mukainen uusi neutraaliviiva (ks.
kappale 3.2) katkaisee plasmalevyn magneettisen yhtena¨isyyden, ja neutraaliviivan
pyrsto¨n puolelle ja¨a¨va¨ levy voi ohentua. Liikkuvan ohentuman myo¨ta¨ magneettikent-
ta¨a¨ siirtyy pyrsto¨n suuntaan, vieden mukanaan hiukkasten kineettisen energian ja
magneettikenta¨n energian. Plasmoideja voi syntya¨ useampia yhden alimyrskyn aikana.
Magneettisen aktiivisuuden aikana plasmalevyssa¨ syntyy yleisemminkin liikkuvia
ohentumia tai pullistumia, joissa magneettista ja kineettista¨ energiaa siirtyy levyn
suuntaisesti. Liikkuvat pullistumat tai ohentumat tunnetaan nimella¨ TCR (= travel-
ling compression region). Plasmoidit ja Maata kohti kulkevat TCR:t ovat esimerkke-
ja¨ na¨ista¨. TCR:ia¨ havaitaan erityisesti alimyrskyjen laajenemisvaiheen aikana. Maa-
ta kohti kulkevat TCR:a¨t ovat tyypillisesti la¨pimitaltaan pienempia¨ (muutama RE),
mutta niita¨ havaitaan olevan useammin kuin pyrsto¨n suuntan kulkevia plasmoideja
(Kiehas et al., 2009) (Plasmoidien koko pyrsto¨n suunnassa on suuruusluokaltaan ∼30
RE). Elinika¨ on minuuttien luokkaa. Teoria ja havainnot tukevat oletusta siita¨, etta¨
na¨ma¨ pullistumat ovat magneettiselta rakenteeltaan vuoko¨ysia¨. TCR:ien mukana liik-
kuu magneettista energia noin kaksinkertaisesti kineettiseen energiaan na¨hden. Kat-
so esimerkiksi Kiehas et al. (2009), jossa Cluster satelliittien mittauksilla arvioidaan
TCR:ien magneettisia ja kineettisia¨ energioita. Saman tutkimuksen johdanto-osiossa
lo¨ytyy myo¨s yleisempa¨a¨ esittelya¨ aiheesta.
Plasmalevyn ilmio¨ista¨ yksi ta¨rkeimpia¨ on se, etta¨ magneettista energiaa voi muut-
tua kineettiseksi ja pa¨invastoin. Satelliittimittauksin voidaan tunnistaa kohdat, jossa
energiaa muuttuu muodosta toiseen (ECR = energy conversion region). ECR:ia¨ ja nii-
den liikkeita¨ voidaan tutkia kokeellisesti magneettisen aktiivisuuden aikana. Plasmoi-
dien ja plasmalevyn kuumennuksen lisa¨ksi na¨illa¨ alueilla uskotaan olevan merkitysta¨
esimerkiksi revontulihiukkasten kiihdytyksessa¨ (Hamrim et al., 2010). Kuten aiem-
min mainittiin, alimyrskyjen laajenemisvaiheessa elektroneja presipitoituu runsaasti
ionosfa¨a¨riin, ja ionosfa¨a¨rista¨ karkaa ioneja. Vaikka kovin suoria arvioita na¨ista¨ ener-
gioista ei ole yksitta¨isten myrskyjen osalta, niiden esiintymistiheyden, voimakkuuden
ja elinajan muutoksia magneettisen aktiivisuuden aikana on voitu mitata. Tutkimuk-
sessa Hamrim et al. (2010) mitattiin plasmalevyn parametreja Cluster-satelliiteilla,
joita on nelja¨ kappaletta, ja jotka liikkuvat tetraedri-muodostelmassa. Muodostelman
pituusskaala on n. 1000-4000 km, eli merkitta¨va¨sti pienempi kuin tyypillisen ECR:n
koko (2-5 RE). ECR:ien elinika¨ puolestaan on 1-10 min luokkaa. Cluster-satelliittien
kiertoaika on n. 56 h, ja mittaukset voidaan tehda¨ vain radan osalta, mutta radan
kulkiessa plasmalevyn la¨pi, saatiin tilastollista tietoa riitta¨va¨n usean mittauksen sar-
jalla.
Tehotiheys voidaan ilmaista suureena E ·J , jossa E on sa¨hko¨kentta¨ ja J on virran-
tiheys. Suure on muodollisesti sama kuin tavallisessa Joulen kuumennuksessa, mutta
ta¨ssa¨ ei tehda¨ mita¨a¨n oletuksia to¨rma¨yksellisyydesta¨. Suure kuvaa sa¨hko¨kenta¨n tehoti-
heytta¨ varauksellisille hiukkasille, niiden liikkuessa sa¨hko¨kenta¨n potentiaalissa. Teho
jossakin tilavuudessa saadaan integroimalla ta¨ma¨ tilavuuden yli: W =
´
E ·J dV . Jos
E · J > 0, niin sa¨hko¨magneettista energiaa muuttuu mekaaniseksi, ja jos E · J < 0,
niin mekaanista energiaa muuttuu sa¨hko¨magneettiseksi energiaksi. Virrantiheys voi-
daan arvioida Ampe`ren lailla µ0J = ∇×B, kun magneettikentta¨B tunnetaan hieman
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eri kohdista. Tutkimuksessa Hamrim et al. (2010) mitattiin magneettikentta¨a¨ eri koh-
dista Cluster satelliittien magnetometreilla. Sa¨hko¨kentta¨ E on arvioitu mittaamalla
plasman hiukkasten nopeuksia Clusterin ionispektrometreilla, ja olettamalla E ×B-
kulkeutumisen olevan merkitta¨vin kulkeutumismuoto (ks. kaava (1.9)). Tutkimuksen
otos oli vuosilta 2001, 2002 ja 2004. Siina¨ tunnistettiin 555 ECR-tapausta n. 15-20
RE eta¨isyydella¨ Maasta. Tarkastelu osoitti, etta¨ ECR:ien esiintymistiheys ja voimak-
kuus korreloi AE-indeksin kanssa. Erityisesti niiden alueiden elinika¨ kasvoi, joissa
energiaa muuttui enemma¨n kineettisesta¨ energiasta sa¨hko¨magneettiseksi, joten mag-
neettisen aktiivisuuden aikana se on vallitseva energian siirtymissuunta. Se on so-
pusoinnussa mm. revontulihiukkasten esiintymisen kanssa alimyrskyjen yhteydessa¨.
Plasmalevy siis kuluttaa pyrsto¨lohkojen magneettikentta¨a¨ geomagneettisen aktiivi-
suuden aikana, ja ilmeisesti alimyrskyn laajenemisvaiheeseen liittyen. Tutkimuksessa
oli vertailua myo¨s Dst-indeksiin, mutta yhteys oli epa¨selvempi. Ta¨ma¨ tukee oletusta
plasmalevyn energian kulutuksen yhteydesta¨ nimenomaan alimyrskyaktiivisuuteen.
3.5 Geomagneettisia indekseja¨
Dst-indeksi
Dst-indeksi kuvaa Maan magneettikenta¨n pohjois-etela¨komponentin muutosta pa¨iva¨-
tasaajan ympa¨risto¨ssa¨. Muutokset kenta¨ssa¨ eiva¨t ole ta¨ysin symmetrisia¨ pa¨iva¨ntasaa-
jan tasossa. Dst-indeksi kuvaa muutoksien symmetrista¨ osaa. Mittaus tehda¨a¨n nelja¨n
pa¨iva¨ntasaajan seudun magnetometrin avulla. Ensin ma¨a¨riteta¨a¨n nollataso ja muutos
lasketaan era¨a¨nlaisena keskiarvona magnetometriasemien kesken. Yksityiskohtaisem-
man kuvauksen lo¨yta¨a¨ la¨hteesta¨ WDC Dst (2012). Vaikka luonnollisesti mittaustu-
loksiin vaikuttavat kaikki magnetosfa¨a¨rin virrat, niin magnetometrien sijainnin vuok-
si Dst reagoi enimma¨kseen rengasvirran aiheuttaman ha¨irio¨n symmetriseen osaan.
Siita¨ voidaan siis arvioda rengasvirrassa sijaitsevien hiukkasten kuljettamaa virtaa ja
siten seurata magneettisen myrskyn kehitysta¨. Myrskyn vaiheet na¨hda¨a¨n Dst-indeksia¨
tarkkailemalla ja ne ovat; SCC (= storm sudden commencement), alkuvaihe, pa¨a¨vaihe
ja palautumisvaihe.
Magneettisen pilven edessa¨ kulkevan shokin osuessa magnetosfa¨a¨rin etureunaan,
Dst-indeksissa¨ na¨hda¨a¨n pieni nousu, SSC (ks. kuva 3.6). SSC aiheutuu magnetos-
fa¨a¨rin magneettikenta¨n puristumisesta shokin kohdalla. Magnetosfa¨a¨rin etureuna siir-
tyy dynaamisen paineen kasvaessa la¨hemma¨ksi Maata (ks. kaava (2.1)) ja etureunan
virtalevyn CF-virta (ks. kaava (2.2)) kasvaa. CF-virta kasvattaa magneettikentta¨a¨
Maan puolella ja heikenta¨a¨ Auringon puolella. Paineen nousu puristaa magneettikent-
ta¨a¨ myo¨s magnetosfa¨a¨rin sivuilta samasta syysta¨ kuin etureunalla, jolloin magneet-
tikentta¨ puristuu myo¨s pyrsto¨lohkoissa asti. Magneettikenta¨n kasvua pyrsto¨lohkossa
on myo¨s mitattu Cluster-satelliiteilla, tapauksissa joissa aurinkotuulen shokkirintamat
osuvat Maahan (Huttunen et al., 2005). Tuloksia verrattiin aurinkotuulen paramet-
reihin ja teoreettiseen ennustukseen paineen kasvun aiheuttamasta magneettikenta¨n
puristumisesta. Tutkimuksessa pa¨a¨dyttiin siihen etta¨ magneettikenta¨n a¨killinen kasvu
aiheutuu juuri aurinkotuulen paineen muutoksesta.
SSC:n ja¨lkeen indeksi yleensa¨ pysyy hetken aikaa kohollaan ennen laskua ja vaihet-
ta kutsutaan alkuvaiheeksi (=initial phase). Sen ja¨lkeen indeksi laskee rengasvirran
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kasvaessa ja heikenta¨essa¨ Maan magneettikentta¨a¨. Ta¨ta¨ vaihetta kutsutaan myrskyn
pa¨a¨vaiheeksi. Myrskyn pa¨a¨vaihe alkaa yleensa¨ jo sheath-alueen aikana, ja va¨lissa¨ saat-
taa olla palautumisvaihekin ennen uutta magneettisen pilven aiheuttamaa pa¨a¨vaihet-
ta. Myrskyn aikakehitys riippuu paljolti pilven tyypista¨ ja sheath-alueen ominaisuuk-
sista (ks. kuvat 3.3 ja 3.6). Indeksin kasvu alkaa jo pilven etela¨komponentin heiken-
tyessa¨ nollaa kohden ja virrankuljettajien ha¨vikin voittaessa injektoinnin ma¨a¨ra¨n.
Ta¨ma¨ on myrskyn varsinainen paluuvaihe.
Kun halutaan sulkea pois CF-virran aiheuttama ha¨irio¨, niin ka¨yteta¨a¨n painekor-
jattua Dst-indeksia¨ Dst∗, joka voidaan kirjoittaa aurinkotuulen dynaamisen paineen
pdyn avulla:
Dst∗ = Dst− b√pdyn + c (3.8)
Vakiot b ja c on ma¨a¨ritetta¨va¨ kokeellisesti. Kappaleessa 3.10 on esitetty ta¨ssa¨ tyo¨ssa¨
ka¨ytetyt numeeriset kertoimet. Dst-indeksiin tulee muitakin ha¨irio¨ita¨ kuin CF-virrat.
Esimerkiksi plasmalevyn poikittaisen virran muutokset ja osittaiset rengasvirrat vaikut-
tavat Dst-indeksiin.
AE-, AL- ja AU-indeksit
AE-indeksi mitataan korkean latitudin magnetometreilla, joita on 12 pohjoisella pal-
lonpuoliskolla. Magnetometrit ovat sijoittuneet suunnilleen revontuliovaalin yo¨puolen
reunan tasalle. Geomagneettiset latitudi-koordinaatit ovat va¨lilla¨ 60◦ − 70◦. Mag-
neettikenta¨n vertailutaso ma¨a¨riteta¨a¨n kullakin asemalla erikseen, vastaavalla taval-
la kuin Dst-indeksia¨ mittaavilla asemilla. Siihen verrataan aktiivisen ajan arvoja,
joista ma¨a¨riteta¨a¨n erotus. Mittaus koskee magneettikenta¨n horisontaalikomponent-
tia. Magnetometreilta¨ saaduista mittaustuloksista valitaan pienimma¨t arvot (negatii-
visia) magneettikenta¨n muutokselle ja siita¨ saadaan AL-indeksi. Vastaavasti valitaan
magnetometreilta¨ saadusta datasta suurimmat positiiviset magneettikenta¨n muutok-
sen arvot, ja siita¨ muodostetaan AU-indeksi. AE-indeksi lasketaan na¨iden erotuksena.
Magnetometrien sijainnit ja muuta tietoa lo¨ytyy esimerkiksi la¨hteesta¨ WDC Kyoto
AE (2012).
Magneettikenttiin vaikuttavat kaikki magnetosfa¨a¨rin virtailmio¨t, mutta hallitse-
vana elementtina¨ virroissa revontuliovaalin reunoilla ovat elektrojetit. Elektrojetit ovat
sen verran la¨hella¨ Maata ja virrat voimakkaita, etta¨ magneettisten ha¨irio¨iden suuruus-
luokka on muutamia tuhansia nanotesloja. AL-indeksi kuvaa kohtalaisesti la¨nsisuun-
taista elektrojettia¨ ja AU-ita¨suuntaista.
Elektrojettien aiheuttamat ha¨irio¨t dominoivat magnetometreilla¨ mitattavia muu-
toksia, mutta indeksien ma¨a¨ritys tai tuloksien tulkinta ei silti ole ongelmatonta. Mag-
netometriverkko on suhteellisen harva ja paikalliset voimakkaat ilmio¨t ja¨a¨va¨t huo-
miotta. Lisa¨ksi revontulovaalin alue liikkuu suurempien myrskyjen aikana laajem-
malle alueelle pyrsto¨n magneettikenta¨n voimistuessa, jolloin elektrojetitkin siirtyva¨t
kauemmaksi magnetometreista¨. Mittaustulos ei ole silloin aivan suoraviivaisesti ver-
tailukelpoinen aktiivisuuden mittarina, ja se saattaa va¨a¨rista¨a¨ jonkin verran esimer-
kiksi analyysiosiossa tehtyja¨ energia-arvioita.
Mitattuihin tuloksiin vaikuttaa myo¨s geomagneettisesti indusoituneet virrat (=
GIC). Silloin kun ionosfa¨a¨rin virrat muuttuvat voimakkaasti, virtoja indusoituu sa¨hko¨a¨
johtaviin suuriin alueisiin. Maapera¨ ja merivesi esimerkiksi johtavat hyvin sa¨hko¨a¨.
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Tanskanen et al. (2001) ma¨a¨rittiva¨t GIC:n osuutta AL-indeksiin. Alimyrskyn onset-
vaiheen AL-indeksin piikista¨ jopa 40 % voi tulla GIC-virroista, jonka ja¨lkeen osuus
pienenee 10-20 % osuuteen hiljaisempaa jaksoa kohti menta¨essa¨. Merella¨ mitataan
10-20 % suurempia muutoksia kuin maa-asemilla. Ta¨ma¨ on syyta¨ pita¨a¨ mielessa¨ vir-
taja¨rjestelmien ka¨ytta¨ytymista¨ indeksien avulla tutkiessa. Ta¨ma¨n tyo¨n tarkastelujen
osalta piikkien suuruudella ei ole suurta merkitysta¨.
Kuvassa 3.6 na¨hda¨a¨n AE-indeksin kasvu seka¨ sheath-alueen etta¨ magneettisen pil-
ven aikana. Useissa tapauksissa voimakasta aktiivisuutta na¨hda¨a¨n myo¨s pilven ja¨lkeen,
erityisesti jos sita¨ seuraa pilvea¨ nopeampi aurinkotuuli. Katso esim. liitteesta¨ A pilvi
(3) ja Statistiikkaa-luku.
Kuva. 3.6: Esimerkki Dst- ja AE-indekseista magneettisen myrskyn aikana 17-
19.8.2003 vrt. kuva 3.3.
Kp-indeksi
Kp-indeksi mitataan 13 valitun magnetometriaseman mitatuista horisontaalikompo-
nenteista. Asemat sijoittuvat keskilatitudeilla, geomagneettisen latitudin vaihdellessa
va¨lilla¨ 40◦ − 60◦. Jokaiselle asemalle ma¨a¨riteta¨a¨n K-indeksi erikseen. Kolmen tun-
nin jaksoista kirjataan suurimmat ja pienimma¨t arvot, ja niiden erotuksesta saadaan
muodostettua K-indeksi. Edelleen siita¨ skaalaamalla saadaan Ks-indeksi. Ks-indeksin
asteikko on va¨lilla¨ 0-9 ja muunnos on asemakohtainen, perustuen tilastoihin aseman
pa¨ivitta¨isista¨ vaihteluista hiljaisina aikoina. Kp-indeksi muodostuu paikallisen Ks-
indeksien keskiarvona, ja tarkoitus on kuvata globaalia keskima¨a¨ra¨ista¨ magneettista
aktiivisuutta kolmen tunnin jaksoissa.
3.6 Myrskyjen luokittelu
Myrskyja¨ voidaan luokitella useammalla eri tavalla, mutta useimmin ka¨ytetyt luokitte-
lut ka¨ytta¨va¨t sopivien geomagneettista aktiivisuutta kuvaavien indeksien maksimiar-
voja. Ta¨ssa¨ tyo¨ssa¨ otetaan ka¨ytto¨o¨n Dst- ja Kp-indeksien maksimiarvoilla ma¨a¨ritellyt
luokittelut. Dst- ja Kp-indeksit reagoivat myrskyjen aikana hieman eri tavalla, joten
ma¨a¨rittelyt eiva¨t aina ole ta¨ysin toisiaan vastaavat. Dst-indeksi reagoi rauhalliseen
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pitka¨kestoiseen energiansyo¨tto¨o¨n parhaiten. Huolimatta kolmen tunnin aikaresoluu-
tiosta, Kp-indeksi seuraa hieman paremmin AE- ja AL-indekseja¨, jotka yhdisteta¨a¨n
yleensa¨ alimyrskyaktiivisuuteen. Dst-indeksin kasvu taas riippuu pidempiaikaisesta
aktiivisuudesta, ja siten se yhdisteta¨a¨n enemma¨n globaalin myrskyn kehitykseen. Joh-
dantoa aiheeseen mm. Gonzales et al. (1994). Kuten rengasvirtaa ka¨sitteleva¨ssa¨ kap-
paleessa ka¨vi ilmi, niin alimyrskyilla¨ kuitenkin on ratkaiseva merkitys rengasvirran
kannalta, joten mita¨a¨n suoraviivaista erottelua ei voi tehda¨.
Myrskyn voimakkuuden luokittelussa ta¨ssa¨ tyo¨ssa¨ ka¨yteta¨a¨n seuraavia rajoja:
(Gosling et al. (1991), Tsurutani and Gonzalez (1997)).
Taulukko 3.1: Myrskyluokittelut ta¨ssa¨ tyo¨ssa¨
Luokka Dst Kp
kohtalainen -100 nT < Dst ≤ -50 nT 5 ≤ Kp < 7-
intensiivinen -200 nT < Dst ≤ -100 nT 7- ≤ Kp < 8
suuri Dst ≤ -200 nT 8 ≤ Kp ≤ 9
3.7 Epsilon-parametri
Aurinkotuulen energiansyo¨tto¨a¨ magnetosfa¨a¨riin alimyrskyprosesseissa arvioidaan usein
Akasofun epsilon-parametrilla:
ε =
4pi
µ0
vB2 sin4
(
θ
2
)
l20 (3.9)
jossa v on aurinkotuulen virtauksen nopeus, B on IMF:n voimakkuus, θ on magneet-
tikenta¨n yz-tason projektion ja z-akselin va¨linen kulma GSM-koordinaatistossa ja l0
on skaalapituus.
Skaalapituus on empiirisesti sovitettu niin, etta¨ epsilon-parametri vastaa energian
poistumista alimyrskyjen aikana eri mekanismeilla. Sovitus koskee sisemma¨n magne-
tosfa¨a¨rin energian kulutusta, eika¨ siina¨ ole mukana esimerkiksi plasmoideja ja mui-
ta pyrsto¨n tapahtumia. Ta¨ma¨ ei ole ainoa ja tarkin mahdollinen arvio, mutta se on
hyvin paljon ka¨ytetty, ja se antaa oikean suuntaisen korrelaation. Skaalapituuden ar-
voa kuitenkin saattaa olla tarpeen hieman korjata uudempien havaintojen mukaiseksi,
7 RE:sta¨ luokkaan 9 -10 RE (Koskinen ja Tanskanen, 2002).
Tarkastellaan epsilon-parametrin muotoa la¨htien hieman yleisemma¨sta¨ energian
syo¨tto¨a¨ kuvaavasta kaavasta, joka on johdettu dimensioanalyysin menetelmin (Va-
syliunas et al., 1982). Ja¨tta¨ma¨lla¨ huomiotta viskoosit vuorovaikutukset ja ionosfa¨a¨rin
ilmio¨t, yleinen kaava on muotoa:
P = M
2/3
E µ
(1/3−α)
0 B
2α
T ρ
(2/3−α)G(θ) (3.10)
α on vapaa parametri, joka ta¨ytyy ma¨a¨ra¨ta¨ kokeellisesti, ME on Maan magneettinen
momentti, BT on aurinkotuulen magneettikenta¨n komponentti kohtisuorassa Maan ja
Auringon va¨lista¨ suoraa vastaan ja ρ on aurinkotuulen massatiheys. Suureet, joiden
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eksponentissa esiintyy α, muodostavat dimensiottoman suureen, joka voidaan hah-
mottaa magneettisen ja dynaamisen paineen suhteena. Sijoittamalla ta¨ha¨n Chapman-
Ferraron skaalapituus:
l6CF =
M2E
µ0ρv2
(3.11)
saadaan
P = µ
(2/3−α)
0 l
2
CFB
(1−α)
T v
(3−2α)G(θ) (3.12)
Valitsemalla eri α arvoja, saadaan erilaisia syo¨tto¨funktioita, joiden korrelaatioita voi-
daan verrata kokeellisiin tuloksiin. Hyvin korkeita korrelaatioita (korrelaatiokerroin
0,94) saadaan valitsemalla α = 0, 386 (Stamper et al., 1999). Ta¨ta¨ voidaan verra-
ta vastaavaan saman aineiston korrelaatiokertoimeen epsilonille; 0,83. Jos oletetaan
syo¨to¨n riippuvuuden magneettikenta¨sta¨ olevan nelio¨llinen, eli valitaan α = 1, niin
saadaan kaava muotoon:
P = µ
2/3−α
0 l
2
CFB
2α
T ρ
1−αv3−2αG(θ) (3.13)
Chapman-Ferraron skaalapituuden vuoksi kaavassa on riippuvuus aurinkotuulen mas-
satiheydesta¨: P = (ρv2)−1/3. Valitaanpa α ykko¨seksi tai 0,5:ksi, joka on la¨hempa¨na¨
edella¨ mainittua 0,386, niin riippuvuus tiheydesta¨ on kuitenkin heikkoa. Koska Maan
dipolimomentti on vakio ja riippuvuus edella¨ mainitusta suureesta on pienta¨, niin
skaalapituus voidaan korvata vakiolla l0 hyva¨lla¨ tarkkuudella. Lisa¨a¨ vastuuta skaala-
pituudelle lisa¨ta¨a¨n sijoittamalla BT :n sijaan IMF:n voimakkuus B. Jotta kulmasta
riippuvalle osalle saadaan esitys, niin ta¨ytyy lo¨yta¨a¨ jonkin mallin antama tulos. Pa-
rametrin riippuvuus kulmasta on hyvin voimakasta.
Kokeellinen tutkimus on osoittanut epsilon-parametrin toimivan kohtuullisen hyvin
ensimma¨isen kertaluokan approksimaationa, ainakin alimyrskyjen osalta. Epsilon-para-
metrin luomista on ilmeisesti ohjannut rinnastus energiavuosta Poytingin vektorin S
vuona magnetosfa¨a¨riin, josta kaavan vB2T -riippuvuus voidaan johtaa suoraviivaisem-
min. Olettamalla aurinkotuulen nopeuden v olevan -x suuntaan GSM-koordinaatistos-
sa, saadaan Poytingin vektorin S x-komponentiksi suoralla laskulla:
Sx = (E ×B)x = vx(B2y +B2z ) = vxB2T ,
jossa sa¨hko¨kentta¨ E on aurinkotuulen konvektiosa¨hko¨kentta¨. Muoto G(θ):llekin lo¨y-
tyy ta¨ta¨ kautta (Koskinen ja Tanskanen, 2002). Ta¨ma¨ ei silti kerro energian siirron
tarkemmasta mekanismista. Magnetosfa¨a¨riin siirtyva¨ energia voi olla pera¨isin seka¨
aurinkotuulen kineettisesta¨ energiasta etta¨ sen sisa¨lta¨ma¨sta¨ magneettikenta¨sta¨, ja
Poytingin vuo kuvaa vain sa¨hko¨magneettista energian siirtymista¨. Hyo¨dyllisia¨ lain-
alaisuuksia voidaan joskus johtaa tieta¨ma¨tta¨ mekanismin syva¨llisemmista¨ yksityiskoh-
dista tuon taivaallista, joskin dimensioanalyysi edellytta¨a¨ muuhun tietoon perustuvaa
hyva¨a¨ ka¨sitysta¨ parametrien vaikutuksesta.
Suurimpien myrskyjen kohdalla epsilon-parametri ei va¨ltta¨ma¨tta¨ anna realistista
kuvaa sisa¨isen magnetosfa¨a¨rin energiankulutuksesta. On havaittu, etta¨ napakalotin
sa¨hko¨kenta¨n riippuvuus aurinkotuulen sa¨hko¨kenta¨sta¨ ei ole ena¨a¨ lineaarinen suurim-
missa myrskyissa¨, kuten MHD:n konvektiomallista voisi ajatella. Esim. Hairston et
al. (2005) on tutkinut esimerkkeja¨ tapauksista, joissa napakalotin sa¨hko¨kentta¨ satu-
roituu tiettyyn arvoon. Yksi tarkastelluista tapauksista kuuluu ta¨ma¨n tyo¨n magneet-
tisiin pilviin (20.11.2003). Sa¨hko¨kentta¨ indikoi konvektiovirtauksen voimakkuutta, ja
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jos sa¨hko¨kentta¨ on saturoitunut, alimyrskyja¨ ajavat prosessit ja itse myrskyka¨a¨n eiva¨t
silloin kasva aurinkotuulen parametreista laskettavan epsilon-parametrin mukaisesti.
Lisa¨ksi epsilon-parametri on sovitettu la¨hinna¨ alimyrskyjen dynamiikkaa koskevaksi,
ja myrskyn aikana energian syo¨to¨n jakautuminen eri energianieluihin saattaa muut-
tua.
3.8 Energiankulutusarviot
Ta¨ssa¨ kappaleessa ka¨yda¨a¨n la¨pi lainalaisuudet ja niiden perusteet, joilla ta¨ssa¨ tyo¨ssa¨
on arvioitu sisa¨isen magnetosfa¨a¨rin energiankulutusta.
Energian syo¨tto¨ rengasvirtaan
Koska rengasvirran virta on verrannollinen hiukkasten energiaan (ks. kaava (1.14)),
niin siten on myo¨s rengasvirran muodostama magneettinen momentti. Rengasvir-
ran magneettinen momentti aiheuttaa Maan magneettikenta¨n dipolimomentille vas-
takkaisen momentin, joten rengasvirran aiheuttama muutos magneettikentta¨a¨n on
verrannollinen hiukkasten energiaan. Dst∗ mittaa magneettikenta¨n symmetrisen osan
muutosta, CF-virta poisluettuna. Suureiden va¨lille voidaan johtaa yhteys: ERC ∝
Dst∗. Rengasvirran hiukkasten kokonaisenergia muuttuu varausten vaihdon vuok-
si, lukuma¨a¨ra¨n muuttuessa nopeudella ERC
τ
, jossa τ on rengasvirtaa koskevassa kap-
paleessa 3.3 ma¨a¨ritelty aikavakio. Rengasvirtaan injektoituva energiama¨a¨ra¨ on ta¨llo¨in,
numeerinen vakio lisa¨ttyna¨, kirjoitettavissa muotoon: (Koskinen, 2011)
∂ERC
∂t
(W) = −4 · 1013
(
∂Dst∗(nT)
∂t(s)
+
Dst∗(nT)
τ(s)
)
(3.14)
Ta¨ha¨n voidaan sijoittaa hiukkasten hajoamisvakiota τ koskevan kaavan (3.7) numee-
rinen muoto: (O’Brien and McPherron, 2000)
τ(h) = 2, 4 e9,74/(4,69+V BS(mV/m)) (3.15)
ja kaavan (3.8) numeerinen muoto:(O’Brien and McPherron, 2000)
Dst∗(nT) = Dst(nT)− 7.26 ·
√
pdyn(nPa) + 11 (3.16)
Kaava (3.14) todenna¨ko¨isesti arvioi energiaa hieman yla¨kanttiin, koska arviot pyrs-
to¨n virtojen osuudesta magneettikentta¨a¨n ovat muuttuneet, ja siten edessa¨ oleva
kerroinkin kaipaisi pa¨ivitysta¨ (Koskinen, 2011). Kaavan (3.15) kertoimet on saatu
analysoimalla Dst-indeksin kehitysta¨ noin 30 vuoden ajalta myrskyjen aikana tutkimuk-
sessa O’Brien and McPherron (2000).
Joulen kuumennus ionosfa¨a¨rissa¨
Joulen kuumennus rajoitetussa tilavuudessa on ma¨a¨ritelty:
Uj =
ˆ
E · J dV =
¨
ΣPE
2 dxdy, (3.17)
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jossa Σp on korkeuden suhteen integroitu Pedersenin johtavuus ΣP =
´
σPdz. Ja¨lkim-
ma¨isessa¨ muodossa on ka¨ytetty yleistettya¨ ohmin lakia (1.17), ja makroskooppinen
virtausnopeus V on oletettu ha¨via¨va¨n pieneksi. OlettamallaE korkeudesta riippumat-
tomaksi, saadaan ylla¨ oleva tulos. Integrandi uj on Joulen kuumennus pinta-alaa koh-
den, ja se voidaan ilmaista myo¨s toisin muodossa:
uj = ΣPE
2 = JPE, (3.18)
missa¨ JP on Pedersenin virrantiheys integroituna korkeuden suhteen ja E on sa¨hko¨ken-
ta¨n voimakkuus. Suorilla mittauksilla Joulen kuumennusta on vaikea mitata glo-
baalisti ja pienella¨ aikaresoluutiolla, mutta Joulen kuumennuksen ja revontuliovaalin
sa¨hko¨isten virtojen va¨lille voidaan luoda empiirinen lainalaisuus. Ta¨ssa¨ tyo¨ssa¨ ka¨ytet-
ty kokeellinen laki on ma¨a¨ritetty tietokonemallia ja tutkamittauksista saatuja tietoja
hyva¨ksi ka¨ytta¨en vuonna 1983 (Ahn et al., 1983).
Paikallisten sa¨hko¨kenttien ma¨a¨ritta¨miseksi tarvitaan luotettavaa mallia ionosfa¨a¨rin
johtavuudesta kullakin ajan hetkella¨. On luontevaa olettaa, etta¨ geomagneettisten vir-
tojen ja johtavuuden va¨lilla¨ on yhteys. Johtavuus on tensorisuure magnetoituneessa
plasmassa. Virrantiheys voidaan ilmaista matriisiesityksena¨:
J =
 σP σH 0−σH σP 0
0 0 σ||
 ·E
Olettamalla johtavuuden magneettikenta¨n suuntainen komponentti hyvin suureksi,
voidaan olettaa sa¨hko¨kenta¨n magneettikenta¨n suuntainen komponentti ha¨via¨va¨n pie-
neksi. Magneettikentta¨ on ta¨ssa¨ koordinaatistovalinnassa -z - suuntaan. Ta¨llo¨in Vir-
rantiheys saadaan ilmaistua Pedersenin ja Hallin virran summana:
J = σPE − σHE ×B
B
Tutkamittauksilla on mahdollista ma¨a¨ritta¨a¨ paikallisesti elektronitiheyksia¨. Niita¨ ka¨yt-
ta¨en voidaan johtaa korkeusintegroidut Pedersenin ja Hallin johtavuudet ΣP ja ΣH ,
kun magneettikentta¨ ja sita¨ myo¨ten virrat tunnetaan. Samanaikaisia tietoja paikallisen
magneettikenta¨n muutoksista ka¨ytta¨en, na¨iden suureiden va¨lille on voitu johtaa ko-
keellinen riippuvuus Σ(B). Na¨in sopivia oletuksia ka¨ytta¨en voidaan mallintaa koko
revontuliovaalin korkeusintegroidut johtavuudet, riitta¨va¨n tihea¨a¨ magnetometriverkos-
toa ka¨ytta¨en.
Magnetometriverkoston mittauksista saadaan tiedot kokonaisvirroista revontulio-
vaalin ylla¨, ja johtavuusamallia ka¨ytta¨en saadaan tiedot Pedersenin virroista ja sa¨h-
ko¨kentista¨. Globaali Joulen kuumennus saadaan yhdista¨ma¨lla¨ paikalliset tiedot sa¨hko¨-
kentista¨ ja virroista tietokonemalliin ja summaamalla yli koko revontuliovaalin, kaavo-
ja (3.17) ja (3.18) ka¨ytta¨ma¨lla¨.
Ahn et al. (1983) toteutti ta¨ma¨n ka¨ytta¨ma¨lla¨ 71 pohjoisen pallonpuoliskon magne-
tometriaseman mittauksia ja ma¨a¨ritti hetkelliset Joulen kuumennukset kolmen pa¨iva¨n
ajalta 17-19.3.1978 viiden minuutin aikaresoluutiolla. Ajanjakso sisa¨lsi useita inten-
siivisia¨ ja heikompia alimyrskyja¨. Globaalin Joulen kuumennuksen laskemiseksi alue
oli jaettu 960 soluun. Samanaikaisiin AL-arvoihin vertaamalla havaittiin likimain li-
neaarinen riippuvuus, jota voi ka¨ytta¨a¨ Joulen kuumennuksen arviointiin pelka¨sta¨a¨n
AL-indeksia¨ ka¨ytta¨ma¨lla¨:
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UJ(W) = 3.0 · 108 · |AL(nT)| (3.19)
On myo¨s muitakin vastaavia empiirisia¨ kaavoja Joulen kuumennuksen arviointiin,
mutta ainakin yleisimmin ka¨ytetyt antavat samankaltaisia tuloksia suuruusluokaltaan.
Elektronien presipitoituminen ionosfa¨a¨riin
Tutkimuksessa Ahn et al. (1983) johdettiin myo¨s presipitoitumistehon arviointiin
lainalaisuus, jossa sisa¨a¨nsyo¨tto¨parametrina on AL-indeksi. Ja¨lleen tutkamittauksilla
tehdyt havainnot eiva¨t anna hetkellista¨ globaalia tietoa tapahtumista, joten oli tarvet-
ta lo¨yta¨a¨ yhteys joillekin globaalisti ja hetkellisesti mitattaville suureille. Ka¨ytta¨en tie-
toa ionisaatiosta ja sen yhteydesta¨ Hallin johtavuuteen, oli aiemmin jo tutkamittauk-
siin perustuen johdettu relaatio paikallisen presipitaation uA ja korkeusintegroidun
Hallin johtavuuden ΣH va¨lille: (Ahn et al., 1982)
uA(mW/m
2) = 0, 01 · Σ2H
Joulen kuumennusta ma¨a¨ritetta¨essa¨ ka¨ytettya¨ johtavuusmallia ja magnetometri-
dataa ka¨ytta¨en, saadaan arvio elektronien presipitoitumisteholle koko ionosfa¨a¨riin.
Samanaikaisia arvoja ka¨ytta¨en globaalille presipitaatiolle ja AL-indeksille saatiin
likima¨a¨ra¨inen lineaarinen riippuvuus:
Up(W) = 0, 8 · 108 · |AL(nT)| (3.20)
Vastaavia empiirisia¨ lainalaisuuksia on johdettu eri menetelmilla¨. Esimerkiksi mata-
laenergisia¨ elektroneja mittaavien satelliittien dataa ja tilastollisia menetelmia¨ ka¨yt-
ta¨en on johdettu empiirinen kaava Up(W) = 10
8 · (0, 09 · |AE(nT)| + 8), joka antaa
suunnilleen samaa suuruusluokaa olevia tuloksia kuin ylla¨ mainittu (Spiro et al., 1982).
Hieman uudemmilla menetelmilla¨ on saatu edellisista¨ merkitta¨va¨sti suurempia arvioi-
ta antava kaava: Up(W) = 10
9 · (4.4 ·√|AL(nT)| − 7, 6) (Østgaard et al., 2002). Tulos
on saatu ka¨ytta¨en Polar-satelliittin PIXIE ja UVI mittauksia, joista on johdettu arvio
kokonaispresipitaatiolle ionosfa¨a¨rissa¨ (PIXIE = Polar Ionospheric X-ray Imaging Ex-
periment, UVI = Ultraviolet Imager ). Pienilla¨ AL-indeksin arvoilla ero on suurehko:
esimerkiksi alle -500 nT AL indeksin arvoilla ta¨ma¨ antaa yli kaksinkertaisen arvion
kaavaan (3.20) na¨hden, mutta -2000 nT antaa ena¨a¨ n. 1,2 kertaisen. Kokonaisenergiat
ja¨a¨va¨t suurissakin myrskyissa¨ merkitta¨va¨sti suuremmiksi. Tutkimuksessa Østgaard
et al. (2002) tarkastellut alimyrskyt olivat melko pienehko¨ja¨ geomagneettiselta aktii-
visuudeltaan, Kp-indeksi oli kaikissa ≤ 4+ ja AE-indeksi ≤ 1100 nT. Koska ei ole
selvyytta¨ mista¨ erot johtuvat, ta¨ssa¨ tyo¨ssa¨ ka¨yteta¨a¨n kaavaa (3.20), joka on parem-
min sopusoinnussa esimerkiksi Spiro et al. (1982) johtamaan kaavaan. Na¨illa¨ eroilla ei
ole kovin suurta merkitysta¨ ta¨ma¨n tyo¨n tarkastelujen osalta.
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Luku 4
Statistiikkaa
4.1 Aineisto
Ta¨ssa¨ kappaleessa esiintyvien internet-la¨hteiden osoitteet lo¨ytyva¨t la¨hdeluettelosta.
Tarkastelun kohteeksi otettiin Maan magnetosfa¨a¨riin osuneita magneettisia pilvia¨ vuo-
silta 2003-2006. Valittu aikava¨li kuuluu auringonpilkkujakson laskevalle harjalle (SIDC,
2012). NASA:n kotisivuilta lo¨ytyy lista magneettisista pilvista¨ ja ajankohdista, jolloin
pilvi on ohittanut Maan (Wind mfi, 2012). Yhteensa¨ ta¨lle aikava¨lille osuu 25 mag-
neettista pilvea¨. Listan ajankohdat ja pilvien tunnistus on tehty Wind-satelliitin mit-
taamista tiedoista. Wind-satelliitti kierta¨a¨ monimutkaista rataa, joista yksityiskohtai-
semman kuvauksen lo¨yta¨a¨ NASA:n sivustoilta (Wind orbit, 2012). Vuosina 2003-2006
rata on kierta¨nyt, Lagrangen pisteet L1 ja L2, ja niiden va¨lissa¨ olevan Maan. Radan
suurin eta¨isyys Maasta on n. 400 RE. L1 on n. 200 RE eta¨isyydella¨ Maasta Aurinkoon
pa¨in.
Analyysia¨ varten tarvitut tiedot aurinkotuulen parametreista kera¨ttiin NASA:n
ylla¨pita¨ma¨sta¨ CDAWeb-sivustolta (CDAWeb, 2012) (CDAWeb = Coordinated Data
Analysis Web). Aurinkotuulen parametrit on mitattu mm. ACE ja Wind satelliiteil-
la. ACE-satelliitin rata liikkuu Lagrangen pisteen L1 ympa¨rilla¨ n. 50 RE sa¨teella¨.
Lisa¨tietoa radasta ja muista ominaisuuksista lo¨ytyy ACE:n kotisivuilta (ACE, 2012).
Aikaresoluutio kaikilla parametreilla oli 5 minuuttia ja ajat oli merkitty arvioidun
to¨rma¨yshetken mukaan Maan magnetosfa¨a¨rin etureunan kanssa. Samasta la¨hteesta¨
on saatavilla myo¨s AL-indeksit ja AE-indeksit, joita ka¨ytettiin mm. sisa¨isen magne-
tosfa¨a¨rin energiakulutuksen arviointiin. Alkupera¨inen la¨hde on WDC Kyoto (WDC
= World Data Center for Geomagnetism, Kyoton yliopisto, Japani).
Dst- ja Kp-indeksit otettiin suoraan WDC Kyoton sivuilta (WDC Dst-index (2012),
WDC Kp (2012)).
4.2 Aineiston ka¨sittely
Tarkastelun kohteen valinta
Usein magneettisien myrskyjen voimakkuutta arvioidaan suoraan geomagneettisten
indeksien maksimiarvoja tai tietyn aikava¨lin keskiarvoja tarkastelemalla. Jos halu-
taan erotella eri ajajien, sheath-alueen, pilven ja pilven ja¨lkeisen alueen vaikutuk-
32
sia erikseen, niin eri ajajien vaikutus indeksin hetkelliseen arvoon on vaikea erotella.
Erityisesti Dst-indeksin tapauksessa paluu la¨hemma¨ksi rauhallisen ajan lukemia voi
kesta¨a¨ suhteessa kauan eri ajajien vaikutusaikaan na¨hden. Kaava (3.14) kuvaa hetkel-
lista¨ rengasvirtaan siirtyva¨a¨ energiaa, joten se sopii kuvaamaan hetkellista¨ myrskyn
aktiivisuutta paremmin kuin pelkka¨ Dst-indeksi. Koska ta¨ssa¨ tyo¨ssa¨ keskityta¨a¨n erot-
telemaan eri myrskyn ajajien merkitysta¨, niin tarkastelun kohteeksi otettiin sisa¨isen
magnetosfa¨a¨rin siirtyva¨ energia myrskyjen aikana. Sisa¨isen magnetosfa¨a¨rin ta¨rkeim-
ma¨t energianielut ovat rengasvirta, elektronien presipitoituminen ionosfa¨a¨riin ja ionos-
fa¨a¨rin Joulen kuumennus. Energian kulutusta kuvaavat suureet antavat myo¨s tilaisuu-
den verrata niita¨ suoraan energian syo¨tto¨a¨ kuvaaviin empiirisiin lakeihin. Ta¨ssa¨ valit-
tiin vertailukohdaksi melko laajasti ka¨ytetty epsilon-parametri. Vertailu tuotti mie-
lenkiintoisia tuloksia na¨iden lakien pa¨tevyysalueesta. Suora vertaaminen tutkimuksiin,
joissa on ka¨ytetty na¨ita¨ indekseja¨ aktiivisuuden mittarina, ta¨ytyy kuitenkin tehda¨ in-
dekseja¨ ka¨ytta¨en.
Koska energiankulutuksen arviointiin ka¨yteta¨a¨n epa¨suorasti johdettuja empiirisia¨
lainalaisuuksia, niin tuloksia tarkasteltaessa on hyva¨ muistaa ka¨ytettyjen lainalaisuuk-
sien rajoitukset johtopa¨a¨to¨ksia¨ tehta¨essa¨. Toisaalta pelkkien geomagneettisten indek-
sienkin tulkintaan liittyy epa¨varmuuksia. Ta¨ssa¨ tyo¨ssa¨ ka¨ytettyjen empiiristen lakien
ja indeksien esittelyn yhteydessa¨ edella¨ annetaan tarkempi selvitys na¨ista¨ rajoituk-
sista.
Pilven rajojen ja sheath-alueiden ma¨a¨ritys
Kaikki aineiston ka¨sittely ja kuvaajien piirta¨minen tehtiin MATLAB-ohjelmistolla.
Geomagneettiset indeksit ja aurinkotuulen parametrit siirrettiin taulukoiksi teksti-
tiedostoihin, joista ne luettiin ka¨sittelya¨ varten MATLAB-ohjelmiston ka¨ytto¨o¨n.
Sheath-alueen ja pilven alkamis- ja loppumisajankohdat ma¨a¨ritettiin visuaalisesti
piirta¨ma¨lla¨ kuvaajat useista eri aurinkotuulen parametreista. Kuvassa 4.1 on esimerk-
ki parametreista ja ma¨a¨ritetyista¨ alkamis- ja loppumisajankohdista. Katkoviivalla on
merkitty sheath-alueen alku (eli shokki), ja pilvi on rajattu yhtena¨isin viivoin. Mag-
neettikenta¨n latitudin θ ja longitudin φ kuvaajat on piirretty magneettikenta¨n suun-
tien hahmottamiseseksi. Ne ovat ma¨a¨ritetty ka¨ytta¨ma¨lla¨ magneettikenta¨n x, y ja z
komponenttia. Kulmat on ilmoitettu GSM-koordinaatistossa, jonka z-akseli osoittaa
Maan geomagneettiseen pohjoiseen ja x-akseli Aurinkoon pa¨in. Pohjois- ja etela¨suun-
ta on merkitty latitudille ja ita¨-la¨nsisuunta longitudille Auringon puolelta katsottuna.
Auringon suuntaan φ = 0. Pilven rajojen etsimisessa¨ ka¨ytettiin pohjana pilvilistassa
na¨kyvia¨ aikoja (Wind mfi, 2012). Hieman korjauksia tarvittiin joidenkin pilvien koh-
dalle. Se saattaa johtua siita¨, etta¨ pilvilistan arviot perustuvat Wind-satelliittin mit-
tauksin, mutta osa ta¨ssa¨ ka¨ytetyista¨ mittauksista on pera¨isin ACE-satelliitista. Sen
sijainti hieman poikkeaa Windin sijainnista, ja siten myo¨s mitatut parametrit, joiden
perusteella ajankohdat ovat arvioitu magnetosfa¨a¨rin etureunan kohdalle. Molemmat
satelliitit pysytteleva¨t alle 400 RE (≈ 1/60 AU) pa¨a¨ssa¨ Maasta, joten tyypillisen pil-
ven mittasuhteisiin na¨hden molemmat ovat hyvin la¨hella¨ Maata (taulukosta 4.1: pilven
keskima¨a¨ra¨inen la¨pimitta on 0,2 AU).
Sheath-alueen etureunan tunnistamisessa tarvittavat merkit na¨kyva¨t la¨mpo¨tilan
T ja dynaamisen paineen Pdyn kuvaajissa. Jos pilvi on edella¨ kulkevaa aurinkotuul-
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Kuva. 4.1: Esimerkki parametreista, joiden avulla magneettisen pilven ja sheath-
alueen rajat on ma¨a¨ritetty.
ta nopeampi ja to¨rma¨yksessa¨ muodostuu shokki, se na¨kyy plasman puristumisena ja
kuumentumisena. Kuvaajissa se na¨kyy dynaamisen paineen ja la¨mpo¨tilan kasvuna.
Sheath-alueen loppuminen ja magneettisen pilven alku na¨kyy edellisten parametrien
ja β:n pienentymisena¨. Plasmaparametri β kuvaa kineettisen paineen ja magneettisen
paineen suhdetta. Magneetisen pilven tunnusmerkkeihin kuuluu suurehko magneet-
tikentta¨ ja alhainen protonila¨mpo¨tila, joten β on yleensa¨ selva¨sti alle yhden. Mag-
neettisen pilven alku na¨kyy useimmiten magneettikenta¨n tera¨va¨na¨ muutoksena ja sii-
ta¨ eteenpa¨in suhteellisen tasaisena kenta¨n suunnan kiertona verrattuna shokkialueen
epa¨sa¨a¨nno¨llisempa¨a¨n kentta¨a¨n. Tapauskohtaisia eroja on kuitenkin paljon, ja siksi
rajojen tunnistaminen vaatii useamman parametrin tarkastelua. Ympa¨ro¨iva¨ aurinko-
tuuli saattaa muuttaa hieman magneettisen pilven magneettista rakennetta, kuten
esimerkiksi nopean virtauksen puristama kentta¨. Rajojen selvyys riippuu luultavasti
myo¨s siita¨, kuinka keskelta¨ satelliitti ja Maa leikkaavat pilven.
Pilven ja¨lkeisella¨, magnetosfa¨a¨rin aktiivisuutta aiheuttavalla, alueella ei yleensa¨ ole
selva¨a¨ rajaa. Nopea aurinkotuulen virtaus aiheuttaa geomagneettista aktiivisuutta il-
man pilvea¨kin, joten pilveen to¨rma¨a¨va¨n aurinkotuulen vaikutuksia on vaikea erottaa
nopean aurinkotuulen muista vaikutuksista. Silma¨ma¨a¨ra¨isesti arvioituna suurin ak-
tiivisuus esiintyy usein n. 12 h aikana pilven ja¨lkeen, ja on samaa suuruusluokkaa
pilven ja sheath-alueen keston kanssa. Kiintea¨ksi tarkasteluajaksi valittiin 12 h pilven
ja¨lkeen. Tuloksia tulkitessa ta¨ma¨ kiintea¨ tarkasteluva¨li on syyta¨ huomioida.
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Pilvien yleisten ominaisuuksien ma¨a¨ritys
Pilvista¨ ma¨a¨ritettiin mitattujen arvojen perusteella joitakin perustietoja, jotta pilvien
mittasuhteista ja ominaisuuksista saisi paremman ka¨sityksen.
Pilven nopeus arvioitiin laskemalla aikakeskiarvo plasman virtausnopeudelle, pil-
ven ohittaessa satelliitin. Myo¨s muiden alueiden ohitusajat kirjattiin ylo¨s. Sheath-
alueen pituus liikkeen suunnassa ja pilven pituus satelliitin (ja Maan) leikkauskohdas-
sa laskettiin pilven nopeuden ja ohitusajan tulona. Koska mittasuhteet ovat AU:n
(AU=astronomical unit=149598000 km) suuruusluokkaa, niin pilvi on laajentunut
Auringosta la¨htemisen ja¨lkeen, ja todenna¨ko¨isesti laajenee ohitusaikana. Arviot ovat
siis vain mittasuhteita likima¨a¨ra¨isesti kuvaavia. Magneettikenta¨n maksimiarvot kir-
jattiin myo¨s.
Pilven tyyppi ma¨a¨ritettiin kuvaajia visuaalisesti tarkastelemalla (unipolaarinen /
bipolaarinen, kiertosuuunta, esim. NWS jne.). Ma¨a¨ritykseen ei ka¨ytetty malleja ja
niiden sovitusta parametreihin, vaan tyyppi kirjattiin kuvaajissa silmin na¨hden hallit-
sevien ominaisuuksien perusteella. Rajatapaukset voivat olla hieman epa¨selvia¨, mutta
ta¨ma¨n tyo¨n tarkastelujen kannalta luokittelu on riitta¨va¨n luotettava. Listassa olevat
pilvet ovat jo valmiiksi tunnistettu magneettisen pilven tunnusmerkkeihin sopiviksi,
ja siten ne sijoittuvat johonkin kategoriaan (Wind mfi, 2012).
Virtausnopeuden kuvaajista, hieman laajempaa aikava¨lia¨ tarkastellen, kirjattiin
pilven asema nopeaan aurinkotuuleen na¨hden. Vaihtoehdot ovat: nopean aurinkotuu-
len edella¨, ja¨ljessa¨, keskella¨ nopeaa aurinkotuulta ja keskella¨ hidasta aurinkotuulta.
Nopean aurinkotuulen rajana ka¨ytettiin 500 km/s. Selva¨sti yli vuorokauden aikaero
pilven ja nopean virtauksen va¨lilla¨ tulkittiin niin, etta¨ pilvi ei ole sen edella¨ eika¨ ja¨l-
jessa¨. Aurinkotuulen nopea virtaus vuorovaikuttaa magneettisen pilven kanssa, ja se
vaikuttaa aurinkotuulen geoefektiivisyyteen, kuten kappaleessa 3.1 mainittiin.
Tulokset na¨kyva¨t taulukossa 4.1, ja lisa¨a¨ aiheesta on kappaleessa 4.3.
Geomagneettista aktiivisuutta ilmaisevien indeksien maksimi-
arvot
Usein myrskyt luokitellaan Kp-indeksin ja |Dst|-indeksin maksimien perusteella. Mak-
simiarvot kirjattiin ylo¨s alueittain, mukaan lukien pilven ja¨lkeinen alue 12 tunnin
ajalta. Dst-indeksi reagoi hieman viiveella¨, joten Dst-indeksien osalta alueiden rajoja
siirrettiin tunnilla eteenpa¨in.
Sisa¨isen magnetosfa¨a¨rin energian kulutuksen laskeminen
Ionosfa¨a¨rin elektronipresipitaatioon ja Joulen la¨mmitykseen kuluvaa tehoa arvioitiin
ka¨ytta¨ma¨lla¨ empiirisia¨ kaavoja (3.20) ja (3.17). Kokonaisenergiat saatiin integroimalla
tehot ajan suhteen puolisuunnikassa¨a¨nto¨a¨ ka¨ytta¨en. Keskitehot laskettiin kokonaise-
nergian ja alueen aikava¨lin osama¨a¨ra¨na¨. Koska kaavat (3.20) ja (3.19) on johdettu
ka¨ytta¨en pohjoisen pallonpuoliskon tietoja, niin etela¨isen pallonpuoliskon energian
kulutus otettiin huomioon kertomalla ne kahdella. Ta¨ma¨ approksimaatio on riitta¨va¨
ta¨ma¨n tyo¨n tarkasteluihin.
Rengasvirtaan injektoituvien hiukkasten energian kulutusta arvioitiin kaavoja (3.14)
- (3.16) ka¨ytta¨en. Koska Dst-indeksi ja sita¨ myo¨ten Dst* on ma¨a¨ritelty tunnin ajalle,
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niin tehon laskemiseen tarvitaan tunnin aikava¨leille muutettua virtauspainetta pdyn. Se
toteutettiin ottamalla aikakeskiarvo viiden minuutin resoluutiolla annetusta virtaus-
paineesta kullekin tunnille. Samoin tehtiin hajoamisen aikavakiolle τ , jotta sita¨ voitiin
ka¨ytta¨a¨ tehon laskemiseen kaavassa (3.14). Kokonaisenergia laskettiin integroimalla
puolisuunnikassa¨a¨nno¨lla¨ saatu teho ajan suhteen.
4.3 Tulokset
Kuva. 4.2: Yhteenlaskettujen kokon-
aisenergianlulutuksien suhteelliset
suuruudet sisa¨isessa¨ magnetosfa¨a¨rissa¨
alueittain
Kuva. 4.3: Keskitehoista alueittain las-
kettujen keskiarvojen suhteelliset suu-
ruudet
Pilvien ja sheath-alueiden yleiset ominaisuudet
Pilvien ja sheath-alueiden yleiset ominaisuudet voidaan poimia taulukosta 4.1. Ta¨ssa¨
on listattuna muutama oleellinen tulos. Tulokset koskevat satelliitin ja pilven/sheath-
alueiden leikkauskohtien tietoja. Todelliset mittasuhteet ovat todenna¨ko¨isesti suurem-
mat useille pilville ja pienemma¨t sheath-alueille. Pilven laajeneminen ohitusaikana
ja¨tettiin huomiotta, koska kyse on suuntaa antavista arvioista.
Pilven alueen magneettikenta¨n maksimivoimakkuuksien keskiarvo on 22,2 nT ja
mediaani 18,4 nT, jotka ovat selva¨sti suurempia kuin tyypillinen aurinkotuulen mag-
neettikentta¨ 5 nT. Vaihteluva¨li oli 9,9 - 56,1 nT.
Sheath-alueen ohitusajat vaihtelivat va¨lilla¨ 1,4 - 25,9 h, keskiarvo oli 9,1 h ja
mediaani 8,9 h. Pilven ohitusajat vaihtelivat va¨lilla¨ 6,0 - 36,0 h, keskiarvo oli 16,8 h
ja mediaani 15,6 h.
Sheath-alueen pituus vaihteli va¨lilla¨ 0,02 - 0,25 AU, keskiarvo oli 0,1 AU ja medi-
aani 0,11 AU. Pilven la¨pimitta vaihteli va¨lilla¨ 0,08 - 0,37 AU, keskiarvo oli 0,2 AU ja
mediaani 0,17 AU.
Pilven alueen virtausnopeudet vaihtelivat va¨lilla¨ 345 - 835 km/s, keskiarvo oli 517
km/s ja mediaani 465 km/s.
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Kuva. 4.4: Kokonaisenergiankulutukset alueittain.
Suuri osa (48%) tutkituista pilvista¨ kulki nopean virtauksen edella¨. Nopean au-
rinkotuulen ja¨ljessa¨ kulki 16 %. Nopean aurinkotuulen ympa¨ro¨imia¨ pilvia¨ oli 16 % ja
hitaan aurinkotuulen ympa¨ro¨imia¨ oli 20 %.
Sheath-alueen Kp-indeksien maksimiarvot vaihtelivat va¨lilla¨ 2– - 9–, keskiarvo oli
5 ja mediaani 5. Pilven alueella vaihteluva¨li oli 2+ - 9–, keskiarvo oli 6 ja mediaani
6-. Pilven ja¨lkeisella¨ alueella vaihteluva¨li oli 3– - 8+, keskiarvo oli 5+ ja mediaani 6-.
Dst-indeksien minimiarvot sheath-alueella vaihtelivat va¨lilla¨ 0 - –342 nT, keskiarvo
oli –56 nT ja mediaani –23,5 nT. Pilven alueella vaihteluva¨li oli –8 - –422 nT, keskiarvo
oli –120 nT ja mediaani –85 nT. Pilven ja¨lkeisella¨ alueella arvot vaihtelivat va¨lilla¨ 0 -
–234 nT, keskiarvo oli –87 nT ja mediaani –74 nT.
Mediaanit ja keskiarvot olivat pa¨a¨osin samaa suurusluokkaa, mutta ero oli huomat-
tavan suuri sheath-alueen Dst-arvoissa. Mediaani kuvaa paremmin tyypillista¨ tapaus-
ta. Esimerkiksi sheath-alueen Dst-indeksien keskiarvoja laskettaessa pari poikkeuksel-
lisen suurta tapausta korostuu, eika¨ keskiarvo kuvaa tyypillista¨ tapausta.
Myrskyn ajajien suhteellinen merkitys
Taulukossa 4.4 on ilmoitettu eri ajajaluokkien merkitta¨vydet Kp- ja Dst-myrskyjen
ajajina. Kp-indeksien maksimeilla ma¨a¨riteltyjen myrskyluokkien mukaan sheath-alueel-
la ja pilven ja¨lkeisella¨ alueella on pilvea¨ suurempi merkitys kohtalaisten myrskyjen
ajajana. Intensiivisten ja suurempien myrskyjen kohdalla pilven alueen merkitys kas-
vaa selva¨sti suuremmaksi. Dst-indeksin minimiarvon perusteella sheath-alueet ajoivat
va¨hemma¨n myrskyja¨ kuin pilvet ja sen ja¨lkeinen alue. Ta¨ma¨ voi johtua sheath-alueen
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Kuva. 4.5: Keskitehot aluettain.
verrattain lyhyesta¨ kestosta ja siita¨, etta¨ rengasvirta reagoi hitaammin aurinkotuulen
muutoksiin kuin korkean latitudin virtasysteemit. Toisaalta muiden alueiden tapauk-
sessa myrsky yleensa¨ on jo valmiiksi ka¨ynnissa¨, jolloin rengasvirrassa on enemma¨n
virrankuljettajia.
Taulukon 4.1 perusteella voidaan laskea, etta¨ tutkituista tapauksista alle kohta-
laiseen myrskyluokkaan Kp-indeksilla mitattuina (Kp < 5) ja¨iva¨t seuraavat prosent-
tiosuudet tapauksista: sheath-alueista 44%, pilvista¨ 36% ja pilven ja¨lkeisista¨ alueista
28%.
Kuvia 4.2 ja 4.3 katsomalla na¨hda¨a¨n, etta¨ magneettisiin pilviin liittyvissa¨ magneet-
tisissa myrskyissa¨ pilven reunojen ulkopuoliset alueet ovat suunnilleen yhta¨ merkit-
ta¨via¨ kuin itse pilvi sisa¨isen magnetosfa¨a¨rin energian kulutuksen kannalta. Magne-
tosfa¨a¨ri on tyypillisesti pilven alueella pidemma¨n aikaa kuin sheath-aluella. Pilven
ja¨lkeisella¨ alueella ta¨ssa¨ valittu kiintea¨ kahdentoista tunnin vaikutusaika hankaloittaa
tulkintaa, mutta antaa suuntaa antavia tuloksia. Kokonaisenergiassa pilven alue oli
merkitta¨vin, mutta energiankulutuksen intensiivisyyden kannalta alueet olivat melko
tasoissa.
Energiat
Kuvasta 4.4 na¨hda¨a¨n kokonaisenergioita alueittain, tapauskohtaisesti eriteltyina¨. Suu-
rimmat energiankulutukset ovat pilven alueilta, mutta jakauma on melko tasaisesti
laaja aivan pienimpiin tapauksiin asti. Sheath-alueen aikana kokonaisenergiankulu-
tukset ovat keskima¨a¨rin pienempia¨ kuin pilven alueella, mutta hajonta on ta¨ssa¨kin
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Kuva. 4.6: Alueittain laskettujen energioiden suuruus eri nieluihin. Pystyakselilla on
rengasvirtaan injektoituvien hiukkasten kuluttama energia. Vaaka-akselilla on ionos-
fa¨a¨riin presipitoituvien hiukkasten ja Joulen la¨mmityksen kuluttama energia. Suorien
sovituksesta on ja¨tetty kaksi suurinta tapausta pois niiden poikkeuksellisuuden vuok-
si. Sovitus on tehty pienimma¨n nelio¨summan menetelma¨lla¨. Kulmakertoimet ovat:
sheath 0,27, pilvi 0,44 ja ja¨lkeen 0,24.
laaja. Muutama sheath-alueen kokonaisenergiankulutus ylta¨a¨ jopa 40 PJ luokkaan.
Niiden kolmen sheath-alueen, joiden aikana energiankulutus oli suurinta, (tapaukset
2, 6 ja 10) ominaisuudet olivat hyvin erilaiset: Pilven 2 edella¨ sheath-alue on poikkeuk-
sellisen pitka¨aikainen (kesto yli 23 tuntia), josta IMF:n suunta on 2/3 ajasta etela¨-
suuntainen, ajoittain 10 nT:n suuruinen komponentti. Kp-indeksi pysyy va¨lilla¨ 5-6
koko sheath-alueen ajan, ja Dst-indeksi pysyttelee –50 nT tuntumassa. Pilven 6 edel-
la¨ sheath-alueessa on tasainen 5-10 nT etela¨suuntainen komponentti noin yhdeksa¨n
tunnin ajan. Kp pysyy 6– ja 6+ va¨lilla¨, Dst-indeksin laskiessa tasolle –100 nT. Pilven
10 edella¨ IMF on poikkeuksellisen voimakas, jopa yli 40 nT. Etela¨ista¨ komponettia on
n. 2/3 ajasta. Kp nousee 8+ asti ja Dst laskee jyrka¨sti –300 nT asti.
Kolmen suurimman pilven alueen energiankulutuksen tapauksissa (pilvet 4,5 ja
25) kahdella on paljon yhteista¨. Pilvet 4 ja 5 ovat unipolaarisia, S-tyypin pilvia¨. Pilvi
4 on pitka¨kestoisempi, vajaa 26 tuntia, ja etela¨komponetti pysyy tasaisesti 10-15 nT
tasolla la¨hes koko pilven ajan. Kp pysyy va¨lilla¨ 6– ja 7+ ja Dst laskee –150 nT asti.
Pilvi 5 on lyhytestoisempi, alle 16 h, mutta IMF:lla¨ on etela¨inen komponentti koko
pilven ajan, huippuarvon ollessa 50 nT luokkaa. Kp nousee 6:sta 9–:een asti ja Dst
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laskee jopa alle –400 nT. Pilvi 25 on tulkittavissa bipolaariseksi SN-pilveksi, mutta
kenta¨lla¨ on etela¨inen komponentti koko pilven ajan, yli 20 h, laskien n. 15 nT:sta
nollaa kohden. Kp laskee tasaisesti arvosta 8+ arvoon 4 ja Dst ka¨y alle –160 nT.
Pilven ja¨lkeisten alueiden energiankulutukset pysyva¨t enimma¨kseen alle 30 PJ
tasossa, ja hajonta on muuten laaja. Pienimma¨n energiankulutuksen tapaukset 4, 18,
19, 20 ja 25 ovat kaikki tapauksia, joissa takana ei tule pilvea¨ merkitta¨va¨sti nopeampaa
aurinkotuulta.
Kuvasta 4.4 na¨hda¨a¨n myo¨s, etta¨ tapauskohtaiset erot energiankulutuksen suhteel-
lisissa osuuksissa ovat suuria, ja usein sheath-alue ja pilven ja¨lkeinen alue voivat olla
pilven aluetta merkitta¨va¨mpia¨ energian kulutuksen aiheuttaja. Suurimmat energian
kulutukset eiva¨t ole auringonpilkkumaksimia la¨himpa¨na¨ vuotena 2003, vaan hieman
myo¨hemmin pa¨a¨osin vuoden 2004 aikana.
Tehot
Kuvassa 4.5 suurimmat keskima¨a¨ra¨iset tehot jakautuvat melko tasaisesti sheath-alueen
ja pilven alueen kesken. Kolmen suurimman keskitehon sheath-alueisiin (tapaukset
5,10 ja 11) liittyva¨t pilvet ovat paljon edella¨ kulkevaa aurinkotuulta nopeampia (No-
peudet ovat noin 570-760 km/s). Sheath-alueet 5 ja 10 ovat hyvin puristuneita ja
kapeita, mutta 10 on hieman va¨hemma¨n puristunut tiiviin ja kapean etureunan ja¨l-
keen. Sheath-alueiden 10 ja 11 tapauksissa intensiivisyys selittyy suurehkolla IMF:n
etela¨isella¨ komponentilla, yli 40 ja 30 nT. Kp nousee 9– asti ja Dst ehtii laskea –
300 nT asti sheath-alue 10:n tapauksessa. Sheath-alueen 11 tapauksessa Kp nousee
myo¨s lukemaan 9– ja Dst ehtii laskea –200 nT asti. Sheath-alueen 5 tapauksessa Kp:n
maksimi on 6+ ja Dst laskee hieman alle –60 nT, eli melko vaatimattomasti energian
kulutuksen intensiivisyyteen na¨hden. Luultavasti se johtuu siita¨, etta¨ Kp on laskettu
kolmen tunnin ajalta, eika¨ intensiivisin vaihe va¨ltta¨ma¨tta¨ osu kohdalleen. Lyhytaikai-
nen intensiivisyys saattaa jakautua kahden Kp-indeksin kesken. Rengasvirta ei ehdi
kasvamaan na¨in lyhyessa¨ ajassa, joten tehonkulutuksen voimakkuus ei ehdi na¨kya¨
Dst-indeksissa¨. AE-indeksi sita¨vastoin pysyy tasaisesti 1000 nT tasolla, joka indikoi
voimakasta magneettista aktiivisuutta revontuliovaalilla.
Kaksi intesiivisimma¨n kulutuksen aiheuttanutta pilvea¨, 5 ja 12, ovat unipolaarisia
ja magneettikenta¨t kierta¨va¨t etela¨n kautta. Keskivaiheilla magneettikenta¨t ovat la¨hes
kokonaan etela¨suuntaisia. Ta¨ma¨ voidaan tulkita siten, etta¨ pilven akseli on kulkenut
hyvin la¨helta¨ Maata. Erona na¨illa¨ tapauksilla on kuitenkin se, etta¨ suurimman inten-
siivisyyden aiheuttaneessa pilvessa¨ 12 magneettikenta¨n etela¨suuntaisen komponentin
maksimi on vain hieman yli 20 nT, kun taas pilvessa¨ 5 se on jopa yli 50 nT. Revontulio-
vaalin magneettinen aktiivisuus on siita¨ huolimatta jopa hieman suurempaa pilven 12
aikana kuin pilven 5 aikana. Dst-indeksin kehityksesta¨ sita¨ vastoin na¨hda¨a¨n, etta¨ pu-
dotus pilven 5 aikana on n. 2 kertaa jyrkempa¨a¨ kuin pilven 12 aikana (ks. liitteesta¨ A
Dst-indeksit). Minimiarvo pilvella¨ 5 on –422 nT ja pilvella¨ 12 –263 nT. Rengasvirran
injektioon kuluvan energian huippuarvo pilvessa¨ 5 on hieman yli kaksinkertainen ver-
rattuna pilven 12 huippuarvoon (ei na¨y kuvissa). Kp indeksin huippuarvo on molem-
missa 9–.
Kolmanneksi ja nelja¨nneksi suurimman keskitehon pilvet 10 ja 25 ovat molemmat
SN-pilvia¨, joissa IMF pysyttelee etela¨suuntaisena suuren osan ajasta. Etela¨isen kom-
ponentin maksimiarvoissa on na¨idenkin osalta suuri ero. Pilvella¨ 10 se on n. 40 nT ja
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pilvella¨ 25 se on n. 15 nT. Molemmat ovat hyvin nopeita pilvia¨, 700 km/s luokkaa.
Kuvasta 4.5 na¨hda¨a¨n myo¨s, etta¨ tapauskohtaiset erot eri alueiden keskitehois-
sa ovat suuria. Suurimmat aktiivisuudet eiva¨t ole tutkitun aikava¨lin auringonpilkku-
maksimia la¨himpa¨na¨ vuotena 2003, vaan hieman myo¨hemmin pa¨a¨osin vuoden 2004
aikana.
Energianielujen suhteelliset osuudet
Kuvassa 4.6 on esitetty rengasvirtaan meneva¨ energia ionosfa¨a¨riin meneva¨n energi-
an (Joulen kuumennus ja presipitaatio) funktiona. Kuvasta 4.6 na¨hda¨a¨n, etta¨ pilvien
aikana rengasvirran osuus kokonaisenergiankulutuksesta on suurempi kuin sheath-
alueen aikana ja pilven ja¨lkeen. Kulmakertoimet riippuvat energia-arvioissa ka¨ytetyis-
ta¨ vakioiden arvoista, mutta suhteelliset erot alueiden va¨lilla¨ ovat selvia¨ vakioiden
arvoista riippumatta. Sheath-alueen ja pilven ja¨lkeisen alueen aikana osuudet ovat
keskima¨a¨rin samankaltaiset. Energia jakautuu lineaarisessa sovituksessa rengasvirran
ja ionosfa¨a¨rin kesken sheath-alueen aikana suhteessa 0,27:1, pilven aikana suhteessa
0,44:1 ja pilven ja¨lkeisella¨ alueella suhteessa 0,24:1.
Vertailua epsilon-parametriin
Kuvaan 4.7 on piirretty alueittain arvioituja energiankulutuksia sisa¨isessa¨ magnetos-
fa¨a¨rissa¨ ja vastaavat integroidut epsilon-parametrit. Kuvasta na¨hda¨a¨n, etta¨ epsilon-
parametri ei vastaa suurimpien arvojen kohdalla likimainkaan ta¨ma¨n tyo¨n arvioita
sisa¨isen magnetosfa¨a¨rin energian kulutuksesta. Epsilon-parametri kasvaa suurimpien
myrskyjen kohdalla eri kertaluokkaan.
Epsilon-parametri antaa tarkasteltujen myrskyjen osalta useimmiten suuremman
arvon kuin ta¨ssa¨ tyo¨ssa¨ arvioidut sisa¨isen magnetosfa¨a¨rin energiankulutukset. Jos ra-
jataan suurimmat myrskyt pois (kuva 4.8), niin riippuvuus on viela¨ melko lineaa-
rista, mutta ta¨ssa¨kin tapauksessa na¨hda¨a¨n eroja eri ajajen va¨lilla¨. Sovitetut suorat
ovat samankaltaisia pilven alueen ja sheath-alueen aikana, mutta hajonta on paljon
suurempaa sheath-alueen aikana, johtuen ilmeisesti suuremmista tapauskohtaisista
eroista magneettisessa rakenteessa. Pilven ja¨lkeisen alueen pisteet eiva¨t asetu suoralle
mielekka¨a¨lla¨ tavalla, joten se on ja¨tetty kuvasta pois.
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Taulukko 4.1: Magneettisten pilvien yleisia¨ ominaisuuksia. U=unipolaarinen,
B=bipolaarinen, L= vasenka¨tisesti kiertynyt, R=oikeaka¨tisesti kiertynyt.
NAT=pilven asema nopeaan aurinkotuuleen na¨hden: E=edella¨, J=ja¨ljessa¨, H=hitaan
aurinkotuulen keskella¨ ja N=nopean aurinkotuulen keskella¨.
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Kuva. 4.7: Alueittain lasketut energiankulutukset. Pystyakselilla on sisa¨isen mag-
netosfa¨a¨rin arvioitu energiankulutus ja vaaka-akselilla vastaava integroitu epsilon-
parametri.
Kuva. 4.8: Vastaava kuva kuin edellinen, mutta rajaus on tehty pienempiin myrskyi-
hin. Kulmaketoimet ovat n. 0,37 ja 0,34.
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4.4 Tulosten tarkastelua ja tulkintaa
Myrskyn ajajien suhteellisesta merkitta¨vyydesta¨ on tehty useita tutkimuksia. Otetaan
ta¨ha¨n vertailukohdaksi tutkimus, joka on tehty auringonpilkkujakson nousevassa vai-
heessa, aikava¨lilta¨ 1996-1999 (Huttunen et al., 2002). Ta¨ma¨n tyo¨n tarkasteluaikava¨li
on auringonpilkkujakson laskevassa vaiheessa, joten tuloksissa on magneettisen jak-
son vaiheesta johtuvia eroja. Kyseisen tutkimuksen aineisto on hieman laajempi, kos-
ka siina¨ ei ole rajoituttu pelka¨sta¨a¨n magneettisiin pilviin, vaan se sisa¨lta¨a¨ muunlaisia
CME-ejektoja ja nopeiden virtauksien shokkialueiden ja¨lkeisten virtauksien aiheut-
tamia myrskyja¨. Magneettiset pilvet ovat kuitenkin ejektojen alalaji, joten tuloksia
voidaan verrata.
Taulukko 4.2: Myrskyjen ma¨a¨ra¨ vuosikohtaisesti ja myrskyluokittain. Myrskyluokitus
on taulukon 3.1 mukainen. Vuosien 1996-1999 tiedot on otettu la¨hteesta¨ Huttunen
et al. (2002), ja loput taulukosta 4.1. Vuosittaiset auringonpilkkuluvut ovat la¨hteesta¨
SIDC (2012).
1996 1997 1998 1999 2003 2004 2005 2006
Auringonpilkkuluku 8,6 21,5 64,3 93,3 max 119,6 64,7 40,4 29,8 15,2
Kohtalainen Dst/Kp 12/20 23/17 28/29 27/34 1/0 1/2 2/3 1/0
Intensiivinen Dst/Kp 1/2 5/6 11/9 4/4 2/2 3/2 1/1 1/1
Suuri Dst/Kp 0/0 0/0 2/3 1/2 1/1 3/3 1/1 0/1
Taulukosta 4.2 na¨hda¨a¨n heti yhteisia¨ piirteita¨ nousevan ja laskevan auringonpilkku-
jakson vaiheen va¨lilla¨. Kuten on hyvin tunnettua, myrskyjen esiintymistiheys ei ole
suurin aivan aurinkopilkkumaksimia la¨himpina¨ vuosina, vaan va¨ha¨n kauempana. Ta¨ssa¨
tapauksessa suurimmat esiintymistiheydet ovat vuosien 1998 ja 2004 aikoina. Ero
na¨kyy selvimmin suurien ja intensiivisten myrskyjen kohdalla. Pienin esiintymistiheys
on la¨himpa¨na¨ pilkkuminimeja¨ olevina vuosina. Otos on pienehko¨, mutta taulukkoa
4.1 katsomalla voidaan todeta myrskyjen suuruuksien noudattavan ta¨ta¨ karkeammin
jaettua luokittelua melko hyvin. Ta¨ma¨ johtuu luultavasti siita¨, etta¨ auringonpilkku-
maksimin aikaan tapahtuvat massapurkaukset eiva¨t osu niin suurella todenna¨ko¨isyy-
della¨ Maahan. Auringonpilkkuminimin aikana CME:n la¨hdealueet paikallistuvat Au-
ringon pa¨iva¨ntasaajalle, mutta la¨hestyessa¨ maksimia jakauma laajenee melkein koko
Auringon alueelle (Ks. esim St. Cyr et al. (2000)). Ta¨llo¨in suurempi osa purkauk-
sista voi menna¨ Maasta kokonaan ohi, tai osua vain osittain, jolloin magneettikentta¨
ja¨a¨ heikommaksi. Sama ilmio¨ voidaan havaita kuvaajista 4.4 ja 4.5, jotka kertovat
aktiivisuudesta energian kulutuksen kannalta.
Taulukosta 4.3 na¨hda¨a¨n melko merkitta¨va¨ ero myrskyn ajajien merkitta¨vyyden
suhteen, verrattuna Auringon aktiivisuuden nousevan vaiheen tuloksiin. Jos hyva¨k-
syta¨a¨n kategoriaan CME&Sh sellaiset tapaukset, joissa sheath-alue ajaa alemman
myrskyluokan myrskya¨ kuin pilvi, niin osa kategorian CME tapauksista pita¨a¨ siirta¨a¨
edelliseen. Ta¨sta¨ riippumatta sheath-alueen ajamia myrskyja¨ on ta¨ma¨n tyo¨n otan-
nassa vain kaksi kappaletta, seka¨ Dst- etta¨ Kp-indeksilla mitattuna. Nousevan vai-
heen tarkasteluissa niita¨ on ollut merkitta¨va¨ osa. Kp-indeksilla mitattuna intensiivisia
myrskyja¨ on melko tasavertaisesti ejektan ajamien tai molempien ajamien myrskyjen
kanssa. Kategoria CME&Sh kertoo myo¨s sheath-alueen merkityksesta¨, ja nousevassa
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Taulukko 4.3: Merkitta¨vimma¨t myrskyjen ajajat ejektojen yhteydessa¨. CME tarkoit-
taa ejektan alueen olleen merkitta¨va¨mpi myrskyn ajaja, ja Sh tarkoittaa sheath-alueen
olleen merkitta¨vin ajaja. CME&Sh tarkoittaa molempien ajaneen myrskya¨. Vuosien
1996-1999 tiedot on otettu la¨hteesta¨ Huttunen et al. (2002).
CME Sh CME&Sh
1996-1999 Dst K / I 13/6 4/2 16/10
Kp K / I 11/3 8/5 10/5
2003-2006 Dst K / I+S 3/9 0/2 1/1
Kp K / I+S 2/10 1/1 2/1
vaiheessa se on ollut paljon tyypillisempi tapaus kuin ta¨ma¨n tyo¨n otannassa.
Vertailua saattaa hieman va¨a¨rista¨a¨ se, etta¨ ta¨ssa¨ tyo¨ssa¨ ejektoista valittiin vain ne,
jotka ta¨ytta¨va¨t magneettisten pilvien tunnusmerkit. Ejektan tyypilla¨ on suuri mer-
kitys siina¨ millaisen geoefektiivisyyden se aiheuttaa. Ta¨ma¨n tyo¨n otoksessa sheath-
alueen ajamat myrskyt liittyva¨t N-tyypin pilviin. Taulukossa 4.3 niita¨ ei ollut kuin
kaksi, mutta tapauksia on muutama lisa¨a¨ kohtalaisia myrskyja¨ pienemmissa¨ myrskyis-
sa¨ (ks. taulukko 4.1). N-tyypin pilvet olivat kaikki ENW-pilvia¨, WNE-pilvia¨ ei ollut
ollenkaan. Luultavasti ero sheath-alueen ajamien tapausten ma¨a¨ra¨ssa¨ ei aiheudu pel-
ka¨sta¨a¨n Auringon magneettisen syklin vaiheesta, koska N-tyypin pilvien esiintymisella¨
ei pita¨isi olla sa¨a¨nno¨llista¨ riippuvuutta siita¨. Unipolaaristen pilvien tapauksessa pelkka¨
polarisaatio ei ma¨a¨ra¨ onko pilvi N- vai S-tyyppia¨, vaan se riippuu myo¨s kiraliteetista.
Polarisaatiolla on selva¨ riippuvuus syklin vaiheesta (esimerkiksi NS- ja SN-jakauma),
mutta ei kiraliteetilla (Li et al., 2011). Vuosien 1997 ja 1998 aikana unipolaaristen pil-
vien esiintyvyydessa¨ on ollut suurehko piikki, mita¨ ei esiinny vuosien 2003-2006 aikana
(Li et al., 2011). Niiden joukossa on mahdollisesti ollut enemma¨n myo¨s N-tyypin pil-
via¨.
Taulukon 4.3 luvuista huolimatta sheath-alueen geoefektiivisyys ei ole ollut merki-
tykselta¨a¨n va¨ha¨ista¨ ta¨ma¨n tyo¨n tarkastelujaksossa. Jos tarkastellaan erikseen myrskyn
voimakkuutta sheath-alueen, pilven alueen ja pilven ja¨lkeisen alueen aikana, huo-
mataan etta¨ sheath-alue ajaa merkitta¨va¨sti myrskyja¨, vaikka pilven geoefektiivisyys
on yleensa¨ viela¨kin suurempaa. Taulukko 4.4 kertoo sheath-alueiden aikana olleen
enemma¨n kohtalaisia myrskyja¨ kuin pilvien aikana. Pilvet ovat olleet pa¨a¨osin vastuus-
sa intensiivisista¨ ja suurista myrskyista¨.
Pilven ja¨lkeisen alueen suurehko merkitys johtuu luultavasti siita¨, etta¨ suurta osaa
(48 %) magneettisista pilvista¨ seurasi nopea aurinkotuuli, tai pilvi oli nopean aurin-
kotuulen ympa¨ro¨ima¨ (16 %).
Pilvien aiheuttamien intensiivisten myrskyjen ma¨a¨ra¨ suhteessa kohtalaisiin myrs-
kyihin oli paljon suurempi ta¨ma¨n tyo¨n tarkastelujaksossa kuin auringonpilkkujakson
nousevan vaiheen tarkasteluissa. Ta¨ma¨ saattaa osittain selittya¨ silla¨, etta¨ pilvien po-
larisaatio riippuu Auringon magneettisen jakson vaiheesta (ks. luku 3.1). Auringon
magneettikenta¨n hallitseva polarisaatio on eri suuntainen eri puolilla auringonpilkku-
maksimia, ja ta¨ma¨ heijastuu myo¨s magneettisten pilvien polarisaatioon (Li et al.,
2011). Vuosina 1996-1999 SN-pilvet olivat yleisempia¨ kuin NS-pilvet, mutta maksimin
ja¨lkeisina¨ vuosina NS-pilvet ovat yleisempia¨. Ta¨ssa¨ tyo¨ssa¨ SN-pilvia¨ oli 3 ja NS pil-
via¨ 10, joista kuutta seurasi nopean aurinkotuulen alue (ks. taulukko 4.1). Nopean
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aurinkotuulen to¨rma¨tessa¨ pilveen syntyy sa¨hko¨virta, joka vahvistaa pilven omaa mag-
neettikentta¨a¨. Mekanismi on sama kuin CF-virrassa, joka vahvistaa Maan puoleista
kentta¨a¨ magnetosfa¨a¨rin etureunalla. NS-pilvien tapauksessa pilven Auringon puoleisen
reunan etela¨n suuntainen komponentti voimistuu ja siten myo¨s geomagneettinen ak-
tiivisuus. Ta¨ma¨ saattaa selitta¨a¨ pilvien suurempaa keskima¨a¨ra¨ista¨ aktiivisuutta ta¨ssa¨
tyo¨ssa¨ tutkitulla aikava¨lilla¨. Toisaalta magneettikenta¨n suunta pilven ja¨lkimma¨isella¨
reunalla saattaa selitta¨a¨ pilven ja¨lkeisen alueen aiheuttamaa geomagneettista aktii-
visuutta. Nopean aurinkotuulen vaikutuksista NS-pilviin lo¨ytyy yksityiskohtaisempi
tilastollinen tarkastelu tutkimuksessa Fenrich ja Luhmann (1988).
Taulukko 4.4: Prosenttiosuuksia alueittain ma¨a¨ritetyista¨ myrskyista¨ myrskyluokittain.
Myrskyluokitus on taulukon 3.1 mukainen.
Myrskyluokka Sheath [%] Pilvi [%] Ja¨lkeen [%]
Kohtalainen Kp/Dst 42/27 16/27 42/45
Intensiivinen Kp/Dst 9/8 55/50 36/42
Suuri Kp/Dst 20/22 60/56 20/22
Kuva 4.6 kertoo mielenkiintoisen tuloksen eri ajajien erilaisesta ka¨yto¨ksesta¨ ener-
gian syo¨tta¨ja¨na¨. Siita¨ na¨hda¨a¨n, etta¨ energian jakautumisen suhteelliset osuudet eri
nieluihin riippuvat ajajista. Erot ovat hyvin johdonmukaisia muutamia poikkeuksia
lukuun ottamatta. Pilvien alueilla kokonaisenergiankulutuksista menee suhteessa suu-
remmat osuudet rengasvirtaan ja pienemma¨t osuudet ionosfa¨a¨riin kuin pilven ulko-
puolisilla alueilla (sheath-alue ja pilven ja¨lkeinen alue). Rauhallinen aurinkotuulen
magneettikenta¨n suunnan ka¨a¨ntyminen pilven alueella ilmeisesti antaa mahdollisuu-
den pidempiaikaiseen yhta¨jaksoiseen energiansyo¨tto¨o¨n, joka antaa aikaa rengasvir-
ran kasvuun. Revontuliovaalin alueen magneettinen aktiivisuus ehtii muuttua lyhyem-
piaikaisessakin energiansyo¨to¨ssa¨, joten sheath-alueen ja pilven ja¨lkeisen alueen epa¨sa¨a¨n-
no¨llinen magneettikenta¨n vaihtelu vaikuttaa suhteessa tehokkaammin ionosfa¨a¨rin ener-
giansyo¨tto¨o¨n. Toisaalta edella¨ mainittu paine-aaltojen mahdollinen vaikutus plas-
malevyn ECR:ien esiintymistiheyteen tai dynamiikkaan plasmalevylla¨ voi vaikuttaa
magneettiseen aktiivisuuteen juuri korkeilla latitudeilla. Kuten kappaleessa 3.4 mainit-
tiin, tutkimuksessa Hamrim et al. (2010) todettiin plasmalevyn ECR:ien esiintymisti-
heyden ja voimakkuuksien olevan yhteydessa¨ korkean latitudin magneettiseen aktiivi-
suuteen.
Energiatarkastelujen tuloksista na¨hda¨a¨n, etta¨ sheath-alueen ja pilven ja¨lkeisen
alueen merkitys myrskyn ajajana on melkein yhta¨ suuri kuin itse pilven alueen.
Kokonaisenergioita katsoen pilven alue on merkitta¨va¨mpi intensiivisissa¨ ja suuris-
sa myrskyissa¨, mutta va¨hemma¨n merkitta¨va¨ kohtalaisten myrskyjen ajajina. Hyvin
puristuneet ja tihea¨t sheath-alueet ovat ajallisesti lyhyempia¨. Tapauskohtaiset erot
ovat suuria sheath-alueen osalta, koska magneettinen rakenne on va¨hemma¨n sa¨a¨nno¨n-
mukainen. Suuret vaihtelut epsilon-parametriin vertailevassa kuvaajassa 4.7 kertoo sii-
ta¨, etta¨ magneettisen pilven alueella pelka¨sta¨a¨n magneettikenta¨n voimakkuus ja suun-
ta eiva¨t riita¨ ennustamaan ta¨ysin geomagneettisia vaikutuksia. Myrskyn globaalis-
sa kehityksessa¨ on viela¨ useita epa¨selvia¨ vaiheita. Esimerkiksi ulomman Van Allenin
sa¨teilyvyo¨hykkeen dynamiikka on toistaiseksi huonosti tunnettua.
Kuvasta 4.7 na¨hda¨a¨n, etta¨ intensiivisimmissa¨ myrskyissa¨ energiankulutus ei ena¨a¨
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seuraa hyvin epsilon-parametrilla arvioitua kulutusta. Ta¨ma¨ voidaan tulkita seurauk-
seksi siita¨, etta¨ magnetosfa¨a¨ri ei reagoi lineaarisesti energiansyo¨tto¨o¨n suuremmilla
virtausnopeuden ja IMF:n magnitudin arvoilla. Kuten kappaleessa 3.9 mainittiin, na-
pakalotin sa¨hko¨kentta¨ (konvektiosa¨hko¨kentta¨) ei ena¨a¨ seuraa lineaarisesti aurinkotuu-
len virtauksen sa¨hko¨kentta¨a¨ suurimmilla arvoilla, vaan saturoituu. Konvektio magne-
tosfa¨a¨rissa¨ ei siis kasva odotetusti, eiva¨tka¨ konvektioon liittyva¨t ilmio¨t. Suurimpien
myrskyjen aikana lineaarisuuden ha¨via¨minen geomagneettisuuden ja syo¨tto¨paramet-
rina ka¨ytetyn epsilon-parametrin va¨lilla¨ johtuu itse systeemin vasteen epa¨lineaarisuu-
desta.
Energiankulutuksen ma¨a¨ritykseen ka¨ytetyn AL-indeksin osalta va¨a¨ristyma¨a¨ tulee
myo¨s siita¨, etta¨ suurimpien myrskyjen aikana revontuliovaali siirtyy etela¨mma¨ksi,
ja indeksin ma¨a¨ritykseen ka¨ytetyt magnetometrit ja¨a¨va¨t kauemmaksi elektrojeteista.
Ta¨llo¨in revontuliovaalin alueen virtoja aliarvioidaan, ja siten myo¨s ionosfa¨a¨riin siir-
tyva¨a¨ energiaa aliarvioidaan.
Jos tarkastellaan kuvaa 4.8, niin havaitaan eri alueiden erilainen vaste syo¨tto¨-
parametrina ka¨ytettyyn epsilon-parametriin na¨hden. Pilven alueen va¨hemma¨n tehokas
energian ka¨ytto¨ suhteessa pilven ja¨lkeiseen alueeseen voi kertoa siita¨, etta¨ pitka¨aikainen
rauhallinen magneettikenta¨n etela¨inen komponentti ei ole taloudellisin tapa syo¨tta¨a¨
energiaa magnetosfa¨a¨riin. Syo¨tto¨ saattaa olla tehokkaampaa, jos IMF:n z-komponentin
suunta ka¨y va¨lilla¨ pohjoisessa ja magnetosfa¨a¨ri pa¨a¨see palautumaan la¨hemma¨ksi nor-
maalitilaa. Pilven ja¨lkeisen alueen magneettikenta¨t ovat tyypillisesti paljon epa¨sa¨a¨n-
nollisempia¨, joten pitka¨aikaisemmat etela¨suuntaiset IMF:n komponentit ovat suh-
teessa harvinaisempia. Sheath-alueella vaihtelu on enemma¨n tapauskohtaista.
Nelja¨a¨ intensiivisinta¨ pilvea¨ vertailtaessa pareittain (5, 12 ja 10, 25, ks. kappale
4.3 ja liite A), na¨hda¨a¨n, etta¨ aktiivisuudessa juuri ennen pilvea¨ on merkitta¨via¨ ero-
ja. Jos aktiivisuudella ennen pilvea¨ on merkitysta¨, niin se voi selitta¨a¨ erot vasteen
samankaltaisuudesta ulkoisten parametrien eroista huolimatta (Ks. liitteesta¨ A AE-
indeksit). Ennen pilvea¨ esiintyva¨n aktiivisuuden merkityksen selvitta¨minen edellytta¨a¨
laajempaa tutkimusta kuin ta¨ssa¨ tyo¨ssa¨ on mahdollisuus. Lisa¨ksi asiaan voi vaikuttaa
muut aurinkotuulen parametrit. Esimerkiksi aurinkotuulen dynaamisen paineen vaih-
telun vaikutus na¨kyy geomagneettisissa indekseissa¨, kuten kappaleessa 3.5 mainittiin.
Mahdollisesti se voi muuttaa myo¨s plasmalevylla¨ kulkevien TCR:ien dynamiikkaa.
Siten Sheath-alueen tuoma a¨killinen paineen muutos saattaa edesauttaa magneettista
aktiivisuutta. Toisaalta na¨in tapauskohtaiset erotkin voivat muodostua suuremmiksi.
Dynaamisen paineen muutokset juuri ennen pilvea¨ ja sen aikana saattavat vaikuttaa
myo¨s pilven aikaiseen aktiivisuuteen ja eroihin pelka¨n magneettikenta¨n perusteella
tehta¨viin vertailuihin. Esimerkiksi vertailtaessa pilvia¨ 5 ja 12, huomataan, etta¨ aurin-
kotuulen dynaaminen paine vaihtelee enemma¨n pilven 12 tapauksessa, joka saattaa
selitta¨a¨ intensiivisyytta¨ pienemma¨sta¨ magneettikenta¨sta¨ huolimatta. Johtopa¨a¨to¨ksia¨
na¨iden kahden tapauksen perusteella ei voi viela¨ tehda¨.
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Luku 5
Yhteenveto
Ta¨ssa¨ tyo¨ssa¨ tutkittiin geomagneettisen aktiivisuuden ja magneettisten myrskyjen
ajajien va¨lista¨ yhteytta¨. Tutkimuskohteena oli vuosien 2003-2006 va¨lisena¨ aikana Maa-
han to¨rma¨nneet magneettiset pilvet, joita syntyy CME:iden yhteydessa¨. Tavoitteena
oli erotella magneettinen pilvi, sen etureunalle muodostuva sheath-alue ja mahdollinen
pilven takareunaan to¨rma¨a¨va¨n nopean aurinkotuulen vaikutus myrskyjen ajajina.
Rengasvirran kehitys on melko hidasta, joten pelkka¨ sen magneettikenta¨a¨n aiheut-
tama ha¨irio¨ ei ole paras mittari myrskyn ajamisen voimakkuudelle. Dst-indeksi, jo-
ta yleisesti ka¨yteta¨a¨n magneettisen myrskyn voimakkuuden mittana, mittaa pa¨a¨osin
magneettisen ha¨irio¨n pohjois-etela¨suuntaista komponenttia. Jotta pystyttiin erottele-
maan tarkemmin eri ajajien vaikutus toisistaan, niin ka¨ytto¨o¨n otettiin hetkellista¨ ak-
tiivisuutta paremmin mittaava suure, joka kuvaa tehon syo¨tto¨a¨ rengasvirtaan ja ot-
taa huomioon virtaa kuljettavien hiukkasten poistumisnopeuden. Ionosfa¨a¨rin virtoihin
liittyva¨a¨ energiansyo¨tto¨a¨ kuvaava laki otettiin myo¨s ka¨ytto¨o¨n. Tehon syo¨tto¨a¨ ja niista¨
arvioituja energioita tarkastelemalla saatiin tuloksia eri alueiden suhteellisista merki-
tyksista¨. Ta¨ma¨n tyo¨n otannassa sheath-alue ja pilven ja¨lkeinen alue todettiin la¨hes
yhta¨ merkitta¨va¨ksi myrskyn ajajaksi kuin pilvi. Suurimmat myrskyn aktiivisuudet,
indekseilla¨ ja energian syo¨to¨lla¨ mitattuina, olivat pilven alueen ajamia, mutta sheat-
alueilla ja pilven ja¨lkeisilla¨ alueilla oli suurempi merkitys pienempien myrskyluokkien
ajamisessa. Lisa¨ksi todettiin, etta¨ magneettinen pilvi ajoi kunkin alueen kokonaisener-
gian syo¨to¨sta¨ suhteessa suuremman osuuden rengasvirtaan kuin sheath-alue ja pilven
ja¨lkeinen alue.
Alueilla oli myo¨s hieman eroa siina¨ kuinka hyvin ne vastasivat energian syo¨t-
to¨a¨ magnetosfa¨a¨riin kuvaavaa epsilon-parametria. Pienempiin arvoihin rajoituttaes-
sa sheath-alueella oli suuria tapauskohtaisia eroja, kun taas pilven alue ka¨ytta¨ytyi
johdonmukaisemmin. Pilven ja¨lkeisen alueen energian kulutusarvio antoi suurimman
vasteen epsilon-parametriin na¨hden. Suuremmissa myrskyissa¨ epsilon-parametri ei ku-
vaa ena¨a¨ edes oikeaa suurusluokkaa energian kulutuksesta. Ta¨rkeimpa¨na¨ selitta¨va¨na¨
tekija¨na¨ pidettiin konvektiosa¨hko¨kenta¨n saturoitumista. Myo¨s revontuliovaalin alueen
siirtyminen intensiivisimpien myrskyjen aikana kauemmaksi magnetometreista¨, joilla
geomagneettinen AL-indeksi ma¨a¨riteta¨a¨n, vaikuttaa tulokseen.
Pilvien ominaisuuksista ja geomagneettisista vasteista tehtiin myo¨s tilastollista
tarkastelua suhteessa auringonpilkkujakson vaiheeseen. Tuloksia verrattiin tutkimuk-
seen, jossa vastaavia tilastoja on tehty saman auringonpilkkujakson eri vaiheesta.
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Tulosten eroissa ja yhteneva¨isyyksissa¨ na¨kyi yhteys auringonpilkkuvaiheeseen. Seka¨
nousevan etta¨ laskevan auringonpilkkujakson vaiheessa suurimmat myrskyaktiivisuu-
det eiva¨t esiintyneet aivan auringonpilkkumaksimin la¨himpina¨ vuosina, vaan muu-
tamia vuosia myo¨hemmin tai aikaisemmin, joka on tuttua jo aiempien to¨iden tulok-
sista. Tuloksia tarkasteltaessa myo¨s ka¨siteltiin sita¨, miten tuloksissa na¨kyy Auringon
magneettisen syklin vaihe ja siita¨ aiheutuvat erot pilvien magneettisten polariteettien
jakaumassa. Vuosina 2003-2006 NS-pilvia¨ oli runsaasti, ja niita¨ seurasi usein nopea
aurinkotuuli, joka vahvistaa pilven ja¨lkimma¨isen osan magneettikentta¨a¨. Intensiivis-
ten ja suurien myrskyjen suuri suhteellinen ma¨a¨ra¨ saattaa osittain aiheutua ta¨sta¨
pilven ja¨lkimma¨isen osan vahvistumisesta. Magneettikenta¨n suunnat pilvien ja¨lkim-
ma¨isella¨ reunalla saattaa myo¨s vaikuttaa siihen, etta¨ pilven ja¨lkeinen alue nousi hyvin
merkitta¨va¨ksi myrskyn ajajaksi.
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